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Introduction
Le Soleil est au cœur du système solaire et il influence l’ensemble des planètes
du système solaire. Les premières observations du Soleil remontent au XVIIe
siècle avec Galilée, et se sont poursuivies depuis de manière quasi continue.
En 1838, Claude Pouillet mesura pour la première fois la valeur de l’énergie
radiative que le Soleil envoie sur Terre. Bien qu’à cette époque les cycles solaires
soient déjà connus grâce aux travaux de Heinrich Schwabe, l’énergie radiative
envoyée sur Terre par le Soleil était supposée constante, et nommée constante
solaire. Il fallut attendre l’ère spatiale pour constater que cette énergie variait
avec le cycle d’activité du Soleil. Ce flux d’énergie radiative est appelé irradiance
solaire. On distingue deux types d’irradiances, l’une spectralement résolue et
appelée irradiance solaire spectrale (SSI), et une intégrée sur le spectre solaire et
nommée irradiance solaire totale (TSI). L’irradiance est un aspect important des
relations Soleil-Terre, la TSI fournissant la quasi-totalité de l’énergie du climat
terrestre (Kren, Andrew C., Pilewskie, Peter et Coddington, Odele,
2017), et la SSI joue un rôle important dans la chimie de notre atmosphère.
La variabilité de la TSI et de la SSI a donc un impact direct sur le climat
et l’atmosphère terrestre, et comprendre ces variations est essentiel pour les
modèles climatiques. Cette nécessité est renforcée par le changement climatique
que nous vivons actuellement, et différencier les variations climatiques d’origine
anthropique et naturelle est absolument fondamental si nous voulons réellement
faire face aux changements de notre climat. Cette nécessité fut soulignée dès les
premiers travaux du Groupe d’experts Intergouvernemental sur l’Évolution du
Climat (GIEC), où un chapitre entier du premier rapport du GIEC est consacré
à l’impact de la variabilité solaire sur le climat.
Pour pouvoir intégrer nos connaissances sur l’irradiance aux modèles clima-
tiques, nous devons fournir aux climatologues des séries temporelles d’irradiance
continues dans le temps et remontant avant 1978. Les mesures de la TSI sont
effectuées de manière continue depuis 1978, mais ce n’est pas le cas de la SSI.
Pour cette dernière il fallut attendre les années 2000 pour avoir un suivi continu
dans le temps et sur toutes les longueurs d’ondes du spectre solaire. En plus de
ces problèmes de couverture, les mesures de TSI et de SSI sont souvent trop peu
précises ou trop peu stables pour être intégrées aux modèles climatiques. Afin
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de pallier ces problèmes, et pour étendre les séries d’irradiance avant 1978, des
modèles d’irradiance ont été développés. Cependant, ces modèles ne sont pas
en accord avec les observations d’irradiance, et montrent aussi des désaccords
entre eux (Ermolli et al., 2013 ; Matthes et al., 2017).
Il est donc nécessaire, en plus de continuer et d’améliorer les observations
de l’irradiance, d’améliorer les modèles qui nous permettent de la reconstruire.
Pour ce faire, nous pouvons essayer de contraindre les hypothèses utilisées dans
les modèles. C’est là tout l’enjeu des travaux présentés dans cette thèse. Nous
voulons à partir de données dans le domaine ultraviolet (UV) contraindre les mo-
dèles d’irradiance, et notamment les hypothèses faites par le modèle SATIRE-S
sur les propriétés des structures magnétiques solaires. Nous nous intéressons au
domaine UV, car ce domaine a été très peu étudié auparavant. La SSI dans le
domaine UV est responsable de la formation et de la destruction de l’ozone stra-
tosphérique, et est donc particulièrement importante dans les relations Soleil-
Terre.
Le chapitre 1 présente les principaux mécanismes du Soleil et de ces cycles de
variations. Nous présentons également les détails des structures solaires. Dans le
chapitre 2, nous définissons l’irradiance solaire et présentons ses variations et les
causes de ces dernières. Les différents types de modèles d’irradiance sont aussi
présentés au travers des modèles SATIRE-S (Fligge, Solanki et Unruh,
2000 ; Krivova et al., 2009 ; Yeo et al., 2014b) et NRLSSI-2 (Coddington
et al., 2016). Ce chapitre se conclut par une présentation des désaccords entre
les modèles et les observations.
Le chapitre 3 présente les instruments et les données que nous avons utilisés
dans ce travail. Nous présentons les différents biais présents dans les données et
les techniques que nous avons mis en place afin de les corriger, et nous finissons
par discuter des incertitudes de nos traitements.
Dans les chapitres suivants, nous présentons les contrastes que nous avons
obtenus. Le chapitre 4 présente le contraste obtenu à la résolution des instru-
ments de SDO. Nous commençons par discuter du comportement du contraste
en fonction du champ magnétique et de la position, et nous expliquons ce com-
portement en termes de tube de flux. Nous comparons ensuite les contrastes que
nous obtenons dans le visible avec ceux présentés dans les études précédentes.
Pour finir, nous quantifions les incertitudes sur les contrastes que nous mesu-
rons. Nous nous efforçons notamment de différencier les incertitudes dues aux
traitements que nous effectuons et celles dues à la variabilité naturelle du Soleil.
Dans le chapitre 5, nous présentons le contraste des structures définies par le
modèle SATIRE-S. Après avoir présenté la manière dont le modèle SATIRE-S
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définit les structures, nous étudions l’accord de cette définition avec le contraste
observé dans l’UV, et nous montrons, pour la première fois, que la segmenta-
tion des structures faites par SATIRE-S est en accord avec le contraste du Soleil
en UV. Nous étudions ensuite la nature et l’impact des unclassified pixels qui
sont considérés comme des artefacts par le modèle SATIRE-S. Nous montrons
que ces pixels sont en réalité des pixels de facules mal identifiés par le modèle,
cependant ces pixels sont trop peu nombreux pour avoir un impact sur les re-
constructions du modèle. Par la suite, nous étudions l’impact de la variabilité
magnétique du contraste des structures, et nous montrons qu’à l’exception du
réseau, la variabilité magnétique des structures n’impacte pas les reconstruc-
tions. Nous discutons également de la validité de la variabilité magnétique du
réseau supposée par le modèle SATIRE-S dans le modèle UV. Pour finir, nous
montrons que le contraste des structures solaires ne varie pas durant le cycle
solaire.
Nous présentons ensuite les résultats d’une étude sur les corrélations entre
les émissions Hα et Ca II des étoiles de type solaire. Certaines de ces étoiles
présentent une anti-corrélation entre leurs émissions Hα et Ca II. Meunier et
Delfosse, 2009 proposent que ces anti-corrélations sont dues à la présence de
filaments à la surface de l’étoile. Ils ont d’ores et déjà montré qu’un change-
ment dans le contraste des filaments peut expliquer les faibles anti-corrélations.
Nous montrons ici que les anti-corrélations peuvent bien s’expliquer par la pré-
sence de filaments, et que les fortes anti-corrélations peuvent s’expliquer par
une couverture plus importante de la surface de l’étoile par des filaments.
Nous terminons ce manuscrit par un résumé des résultats obtenus, et discu-
tons les perspectives qu’ouvrent ces résultats pour améliorer les modèles d’irra-
diance.
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Chapitre 1
Le Soleil
L’objet d’étude de cette thèse est au centre de notre système solaire et y
tient une place fondamentale, je veux bien sûr parler du Soleil. Dans ce premier
chapitre, je me propose de faire un rapide descriptif du Soleil, allant de ses
caractéristiques générales à la structure de son atmosphère, en passant par sa
structure interne. Je décris ensuite la physique de base derrière les structures
magnétiques du Soleil et du cycle de 11 ans, qui ont occupé une place importante
dans mes travaux.
1.1 Le Soleil, qui est-il ?
Le Soleil est une étoile se trouvant en périphérie de notre galaxie, la Voie
lactée. Il se situe à environ 8 kpc du centre de celle-ci dans ce que l’on nomme
le bras d’Orion. Le Soleil met près de 225 millions d’années pour faire le tour
de notre galaxie, et est accompagné dans ce voyage par tout le système solaire.
Le Soleil est au centre d’un système complexe composé de huit planètes et de
plusieurs milliers de corps mineurs. Malgré ce nombre énorme de compagnons,
le Soleil reste le maître incontesté du système solaire avec son rayon de R =
6, 957× 108 m et sa masse de M = 1, 988× 1030 kg, représentant 99,86% de
la masse de tout le système solaire. La Terre, petite planète en 3e position dans
le système solaire, se situe en moyenne à 150 millions de kilomètres de notre
étoile, et c’est cette distance que l’on nomme unité astronomique (AU).
Au niveau de la Terre (c’est-à-dire à 1 AU du Soleil), le Soleil dissipe une
puissance de S = 1361 W.m−2. Cette valeur est ce que l’on appelle la constante
solaire, et elle correspond comme nous le verrons par la suite à la valeur moyenne
de l’irradiance solaire totale. À partir de cette valeur, il est possible de remonter
à la valeur de la luminosité solaire, puis grâce à la loi de Stepfan-Boltzman à
la température à la surface du Soleil. La constante solaire étant égale à la
luminosité solaire L divisée par la surface d’une sphère de rayon 1 AU, soit
S =
L
4πR2 . À partir de cette formule, on en déduit que la luminosité totale du
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Soleil Terre
Age 4, 6× 109 an 4, 6× 109 an
Masse 1, 99× 1030kg 5, 98× 1024kg
Rayon 695700km 6378km
Distance moyenne à la Terre 1, 496× 108km
Gravité de surface 274m.s−2 9, 81m.s−2
Vitesse de libération 618km.s−1 11km.s−1
Luminosité 3, 83× 1026W N/A
Période de rotation :
A l’équateur 26, 24 jours ∼ 24h
Aux pôles ∼ 31 jours ∼ 24h
Perte de masse 109kg.s−1 N/A
Température de surface 5772K N/A
1"=1arcsec= ∼ 726km N/A
Table 1.1 – Caractéristiques générales du Soleil. Les valeurs
terrestres sont également présentes à titre de comparaison.
Soleil est L = 3, 83× 1026 W. Sachant que d’après la loi de Stefan-Boltzman
L = 4πσR2T 4, on en déduit que la température à la surface du Soleil, que
l’on assimile dans ce cas à un corps noir, est Teff = 5772 K. Cette température
ainsi que l’observation de certaines raies dans le spectre solaire (notamment les
raies Ca II, CH, CN, C2, OH) permettent de classer le Soleil comme une étoile
de type G2 V. Le symbole V nous indique le stade évolutif de notre étoile, et
il correspond aux étoiles se trouvant sur la séquence principale et n’ayant donc
pas commencé les phases finales de leur évolution.
La Table 1.1 résume les quelques caractéristiques de notre étoile. Je vais
maintenant décrire brièvement la structure interne de celle-ci.
1.2 Structure interne de notre étoile
Notre étoile est une sphère de plasma composé, en masse, de 75% d’hydro-
gène, 24,3% d’hélium et 0,7% d’éléments lourds. On divise traditionnellement
le Soleil en trois grandes régions internes (Fig. 1.1) : le coeur, la zone radiative
et la zone convective.
Le cœur solaire Le cœur solaire est une zone s’étendant sur un quart du
rayon solaire, entre 0 et 0,25 R. La densité du plasma atteint 1, 6× 105 kg.m−3
et la température environ 15 millions de Kelvins. Les conditions sont alors telles
que des réactions de fusion nucléaire peuvent se produire, fournissant ainsi
l’énergie de notre étoile. Ces réactions sont celles des chaines proton-proton
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Figure 1.1 – Représentation schématique de la structure du
Soleil. La structure interne du Soleil, ainsi que la structure de
son atmosphère sont représentées. On peut également voir les
principales structures présentes à sa surface. Source : Wikimedia
Figure 1.2 – Chaine proton-proton se produisant au cœur du
Soleil et produisant son énergie. Source : BOREXINO Colla-
boration et al., 2014
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(chaine pp) 1, dont les trois variantes avec leurs importances relatives sont illus-
trées dans la figure 1.2. Au cours d’une de ces réactions, quatre atomes d’hydro-
gène sont transformés en un atome d’hélium. En faisant un bilan de masse et en
appliquant la formule d’équivalence masse-énergie, on trouve que pour chaque
réaction de fusion ∆E = ∆mc2 = (m(He) − 4m(H))c2 = 4, 22 × 10−12 J.
Pour une étoile de type solaire, 20% de cette énergie est dégagée sous forme de
neutrinos électroniques (νe) et 80% est émise sous forme de photons (principa-
lement γ). Connaissant la puissance émise par le Soleil sous forme de photons
(L), on peut estimer que sa puissance totale émise, sous forme de photon et
de neutrinos, est de P ≈ 4, 8× 1026 W, et, connaissant la masse atomique de
l’hydrogène maH , la masse d’hydrogène consommée chaque seconde par notre
étoile mH = P×m
a
H
∆E = 7, 38× 10
11 kg, soit une consommation d’environ 700
millions de tonnes d’hydrogène par seconde. L’énergie produite permet de main-
tenir l’étoile en équilibre en créant une pression de radiation venant s’ajouter
à la pression du gaz et contrer l’effondrement provoqué par la gravité. Cette
énergie va se frayer un chemin à travers les autres couches de l’étoile avant
d’atteindre la surface.
La zone radiative Dans cette zone, s’étendant de 0,25 à 0,7 R, les photons
produits au cœur du Soleil se retrouvent dans un milieu fortement ionisé et
vont interagir très fortement avec les électrons et les ions présents. Les photons
sont constamment absorbés puis réémis par le milieu. Au cours de ce processus,
les photons vont progressivement perdre leur énergie, et leur longueur d’onde
va augmenter : lors de leur production au centre du Soleil les photons appar-
tiennent majoritairement au domaine γ, tandis qu’en surface ils appartiennent
au domaine visible et infrarouge. Ce processus de transport est relativement lent
et les photons mettent plusieurs centaines de milliers d’années à traverser cette
zone. Au sommet de cette zone, la température et la densité sont descendues
par effet de dilution, à respectivement 1,8 million de kelvins et 200 kg.m−3.
Cette température est suffisamment basse pour que les atomes d’hydrogène et
d’hélium commencent à se reconstituer. L’opacité du milieu augmente, notam-
ment à cause de l’absorption due à l’hydrogène neutre. Le transport radiatif de
l’énergie devient alors inefficace et la phase convective du transport s’amorce.
Zone convective Dans cette zone comprise entre 0,7 et 1 R, le transport
de l’énergie s’effectue via des mouvements de convection du plasma. Du plasma
1. Les chaines pp représente 95% des réactions de fusion se produisant au cœur du Soleil.
Les 5% restant sont les réactions du cycle CNO, utilisant le carbone, l’oxygène et l’azote
comme catalyseur et prépondérant dans les étoiles chaudes.
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chaud, peu dense et provenant de l’intérieur du Soleil remonte grâce à la poussée
d’Archimède, tandis que du plasma froid, plus dense et provenant de la surface
du Soleil, redescend vers les couches internes du Soleil. Ce va-et-vient incessant
du plasma est visible à la surface du Soleil et prend l’aspect de la granulation
solaire. Durant ce trajet, qui peut durer quelques semaines, les photons vont
rencontrer des couches de plasma de moins en moins denses, jusqu’à ce que la
densité soit suffisamment faible pour qu’ils puissent se propager sans interagir
avec le milieu. Cette surface où les photons commencent à se propager librement
définit la surface du Soleil, la photosphère, et marque le début de l’atmosphère
solaire.
1.3 L’atmosphère solaire
Maintenant que j’ai présenté la structure interne du Soleil, je présente la
structure de l’atmosphère solaire. Au cours de cette présentation, j’introduirai
les structures solaires qui nous intéresseront plus tard dans ce manuscrit.
L’atmosphère solaire peut se diviser en trois grandes couches, comme l’illustre
la figure 1.1 : la photosphère, la chromosphère et la couronne. Ces couches se
différencient notamment par leur température, comme le montre la figure 1.3.
Tandis que la température de la photosphère est de quelques milliers de kelvins,
elle monte à plus de 30000 K dans la chromosphère et à plusieurs millions de
kelvins pour la couronne solaire.
1.3.1 La photosphère
La photosphère est la première couche de l’atmosphère solaire et sa base se
confond avec la surface solaire. Elle peut être assimilée à un corps noir rayon-
nant à la température de 5770 K. On définit la surface du Soleil comme étant
la zone d’émission de la longueur d’onde λ = 500nm (c’est-à-dire que la surface
correspond l’isocourbe τ500 = 1, avec τ500nm l’épaisseur optique du plasma à
500 nm). La photosphère possède une épaisseur de 500 km et la température
y décroît progressivement de 5770 K à 4200 K. Au niveau des régions calmes
de la photosphère, le champ magnétique solaire est composé d’un mélange de
champs horizontaux et verticaux, ces derniers étant principalement concentrés
au niveau des inter-granules (Lites et al., 2007). Les champs verticaux sont
principalement dus à des tubes de flux non résolus et en évolution permanente.
La moyenne de ces champs magnétiques verticaux et horizontaux sur l’aire d’un
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Figure 1.3 – Évolution de la température dans le cas d’une
atmosphère solaire calme et à symétrie sphérique. Sur ce gra-
phique, on peut voir les altitudes de formation des principales
raies du spectre solaire. Source : Vernazza, Avrett et Loe-
ser, 1981
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carré de 363 km de côté 2 donne une intensité pour le champ magnétique du
Soleil calme de l’ordre 5 G. On peut observer dans la photosphère des granules
marquant le haut des cellules de convection décrites précédemment. Ces cellules
de granulation ont une taille typique de 1000 km et présentent des vitesses de
montée ou de descente du plasma de l’ordre de 1 km.s−1. Le temps de vie moyen
d’une de ces granules est compris entre 5 et 10 minutes, et en règle générale
plus une granule est grande et sa vitesse horizontale faible plus sa durée de vie
sera grande (Priest, 2014, 1.4.1, p.21).
Il existe aussi une granulation à plus grande échelle, nommée la supergranu-
lation, et qui compose le réseau chromosphèrique (Roudier et al., 2016). Les
supergranules ont une taille typique de 30000 km et une durée de vie de l’ordre
d’un à deux jours. Dans un supergranule, le plasma monte au centre avec une
vitesse d’environ 30 m.s−1 (Hathaway et al., 2002), puis se déplace horizonta-
lement vers les bords de la supergranule à 350 m.s−1, et finalement redescend
sur les bords.
En plus de la granulation, on trouve sur la photosphère d’autres structures
remarquables.
Les taches solaires Les taches solaires sont des régions sombres de la sur-
face solaire, elles sont relativement compactes et présentent une taille typique
comprise entre 2 et 12 Mm. Ces régions sont soumises à un intense champ ma-
gnétique pouvant atteindre près de 3 kG et normal à la surface du Soleil. Elles
sont constituées de deux parties, la partie la plus centrale et également la plus
sombre est appelée ombre. La partie périphérique plus claire est appelée pé-
nombre. La température au niveau de l’ombre ou de la pénombre d’une tache
solaire est plus basse que la température du reste de la surface solaire. Cette
température est approximativement de 4500 K au niveau de l’ombre et 5400 K
au niveau de la pénombre.
Les facules Les facules solaires sont de grandes régions brillantes à la surface
de l’étoile. Contrairement aux taches solaires, on ne peut pas leur attribuer de
dimension caractéristique du fait de leur faible compacité. La plupart du temps
les facules se trouvent dans les régions actives autour des taches solaires, mais
peuvent aussi apparaître seules soit dans des régions actives de faible intensité,
soit dans des régions actives où les taches solaires ont déjà disparu.
2. Similaire à l’aire couverte par un pixel de SDO/HMI
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Le réseau photosphérique Le réseau photosphérique est un ensemble de
petites structures très dispersées, en général brillantes et qui résultent de la
décomposition des grandes régions actives. Ce réseau se concentre aux bords
des supergranules.
1.3.2 Chromosphère, région de transition et couronne
solaire
Au-dessus de la photosphère, la température remonte rapidement tandis que
la densité diminue au travers tout d’abord de la chromosphère, puis de la cou-
ronne solaire.
La chromosphère s’étend sur environ 1500 km, et la température croit graduelle-
ment de ∼ 4200 K à la base de la chromosphère jusqu’à 25000 K à son sommet
(à une altitude de 2000 km). La chromosphère étant suffisamment dense on
trouve de nombreuses raies d’absorption comme les raies Mg II, Ca II ou en-
core la raie Hα. La chromosphère présente de nombreuses structures comme les
spicules, les protubérances ou encore les fibriles.
Au-dessus de la chromosphère on trouve une zone où la température augmente
brutalement, de l’ordre d’un facteur 10 en l’espace de quelques kilomètres selon
les modèles (Priest, 2014, 1.5.2, p.34). Cette zone, nommée région de transi-
tion, n’est pas à proprement parler une couche statique de l’atmosphère solaire,
mais représente plutôt l’ensemble du plasma se trouvant à une température de
transition entre les températures de la chromosphère et de la couronne solaire.
Cette zone s’observe principalement dans le domaine UV lointain (EUV, entre
124 nm et 10 nm de longueur d’onde) et est caractérisée par l’émission d’élé-
ments fortement ionisés (comme la raie C IV, la raie He II ou encore la raie O
VI).
Pour finir, la dernière région de l’atmosphère solaire est la couronne solaire.
Cette région n’est visible à l’œil nu (c’est à dire dans le domaine visible) que
durant les éclipses solaires. À ce moment-là, la couronne solaire devient visible
grâce à l’occultation de la photosphère, bien plus brillante, par la Lune. La lu-
mière visible durant les éclipses ne provient pas d’une émission de la couronne
solaire, mais de la lumière diffusée par les électrons (dans la couronne K) ou
la poussière (dans la couronne F) du milieu. La température de la couronne
s’élève à environ 1,5 million de kelvins et le chauffage jusqu’à cette température
reste l’une des grandes questions de la physique solaire. Pour l’instant deux
grandes hypothèses ont été formulées. La première suppose que la couronne
solaire est chauffée par des ondes magnéto-acoustiques générées au niveau de
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Figure 1.4 – Source : Évolution du champ magnétique solaire
au cours du cycle. Sanchez, Fournier et Aubert, 2014
la zone de convection (Biermann, 1946 ; Schwarzschild, 1948 ; Carlsson
et al., 2007) et qui vont dissiper leur énergie dans la couronne. La seconde hypo-
thèse suppose qu’une importante quantité de reconnexions magnétiques a lieu
dans la couronne solaire et que l’énergie ainsi dissipée vient chauffer le plasma
environnant (Parker, 1972 ; Cargill et Klimchuk, 2004). Quel que soit le
mécanisme à l’œuvre, le plasma coronal est ainsi chauffé à quelques millions de
kelvins et émet principalement dans le domaine des rayons X et en EUV.
1.4 Le cycle solaire
Comme nous le verrons par la suite l’un des objectifs de ma thèse est la
compréhension des variations de l’irradiance au cours du cycle solaire. Je me
propose donc d’introduire les notions de base du cycle solaire.
1.4.1 Le champ magnétique solaire
À la base du cycle solaire et des phénomènes solaires en général, on trouve le
champ magnétique. Ce dernier résulte d’un effet dynamo se produisant entre la
zone radiative et la zone convective, dans ce que l’on appelle la tachocline et qui
se situe à environ 0,7 R. C’est à ce niveau-là que se met en place la rotation
différentielle du Soleil. La mise en place de cette rotation différentielle induit des
mouvements turbulents par effet de cisaillement dans le plasma qui vont induire
par effet dynamo des champs magnétiques. L’évolution du champ magnétique
solaire au cours du temps est la principale cause du cycle d’activité. Partons du
minimum solaire, le champ magnétique solaire est principalement poloïdal et
peut être assimilé à un dipôle. La figure 1.4 (a) illustre cette situation avec un
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hémisphère Nord de polarité positive et l’hémisphère Sud de polarité négative.
Le champ magnétique, prisonnier du plasma solaire, est entraîné par la rotation
différentielle du Soleil. Les tubes de flux proches de l’équateur tournent plus
vite que ceux aux pôles, il en résulte un enroulement du champ magnétique
autour de l’équateur, créant ainsi un champ magnétique toroïdal. Ce processus
est baptisé effet Ω (fig.1.4 (b) et (c)). Le champ poloïdal va être régénéré au
cours du cycle à partir de champ toroïdal via des processus différents :
— l’effet α (fig.1.4 (d), (e) et (f)) : cet effet résulte de la création de petits
champs magnétiques poloïdaux secondaires à la suite de la turbulence
dans le champ toroïdal. Ces champs magnétiques secondaires vont petit
à petit créer un nouveau champ poloïdal, inverse du champ de départ
(fig.1.4 (g)).
— le mécanisme Babcock-Leighton (fig.1.4 (h), (i) et (j)) : ce mécanisme
résulte de la remontée des tubes de flux à la surface du Soleil, dû à
leur flottabilité plus forte. La remontée de ces tubes de flux va créer des
taches solaires à la surface. Les taches solaires vont apparaître par paire
et dans une même paire les taches ne vont pas se trouver aux mêmes
latitudes. La tache de tête se trouve à une latitude plus basse que la
tache de queue et tandis que la tache de tête a la même polarité que
l’hémisphère où la paire est apparue, la tache de queue a une polarité
inverse à celle de l’hémisphère. Le champ magnétique associé aux taches
de têtes va progressivement migrer vers l’équateur où elles vont s’annu-
ler avec celles provenant de l’autre hémisphère. Le champ magnétique
associé aux taches de queue va progressivement migrer vers les pôles.
Le champ magnétique résultant de l’évolution de la tache de queue sera
ensuite transporté par la circulation méridienne et formera un nouveau
champ magnétique poloïdal global.
Dans tous les cas à la fin du cycle d’activité on se retrouve avec un champ ma-
gnétique poloïdal, mais inverse de celui de départ. Ceci est illustré sur la figure
1.4 (g) où l’hémisphère Nord est devenu de polarité négative et l’hémisphère Sud
de polarité positive. Ce cycle magnétique dure environ 22 ans et se manifeste
notamment par l’apparition de structures magnétiques à la surface, comme les
taches solaires et les facules. Cependant, le cycle des structures solaires dure
seulement 11 ans, c’est-à-dire qu’un cycle magnétique correspond à deux cycles
des structures solaires.
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Figure 1.5 – Image du Soleil en UV mettant en évidence les
structures principales visibles à la surface solaire. Les taches so-
laires correspondent aux régions sombres et les facules aux ré-
gions claires. (Image prise par l’instrument AIA du satellite SDO
à 1700 Å).
1.4.2 Les structures solaires
Les structures solaires sur lesquelles nous nous pencherons dans la suite du
manuscrit sont les taches solaires et les facules. La figure 1.5 montre ces deux
types de structures, les taches correspondant aux zones sombres et quasi circu-
laires, tandis que les facules sont les grandes régions claires visibles notamment
autour des taches solaires. Ces structures semblent très différentes, mais ont
pourtant une origine commune. Toutes deux sont liées à l’émergence de tubes
de flux magnétique à la surface du Soleil. Comme nous allons le voir, seule la
taille de ces tubes de flux va différencier ces deux structures.
La figure 1.5 montre aussi de minces structures blanches réparties sur toute
la surface. Ces structures forment le réseau photosphérique et résultent de l’évo-
lution des grandes régions actives contenant les facules et les taches.
Physique des tubes de flux
À la base des structures solaires qui vont nous intéresser par la suite, on
trouve des tubes de flux magnétique. Ceux-ci sont formés au niveau de la ta-
choline, comme décrit dans la section 1.4.1. Une fois produits en profondeur, ces
tubes de flux remontent grâce à la poussée d’Archimède à la surface du Soleil.
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Figure 1.6 – Schéma représentant le tube de flux composant
une tache solaire ou une facule. Les différents échanges d’énergie
au sein de ce tube de flux sont représentés par des flèches de
couleurs. Source : Solanki, Krivova et Haigh, 2013
Supposons un tube de flux horizontal de champ magnétique Bi, de pression
cinétique interne pi et soumise à une pression extérieure pe. Les parois du tube
étant supposées à l’équilibre, on peut écrire pe = pi + B
2
i
2µ0 . Si la température
est uniforme, on peut réécrire cette équation sous la forme suivante :
kBTρe
m
=
kBTρi
m
+
B2i
2µ0
(1.1)
avec ρe et ρi les densités du plasma à l’extérieur et à l’intérieur du tube de flux.
L’équation 1.1 impose donc que ρe > ρi, ce qui implique que le tube de flux est
soumis à une poussée par unité de volume égale à (ρe − ρi)g. Quand le tube
commence à s’élever, une courbure apparaît qui induit une tension magnétique
s’opposant à la montée du tube. La montée du tube peut donc se poursuivre
tant que cette tension magnétique est inférieure à la poussée que subit le tube,
c’est à dire (ρe− ρi)g > B
2
i
µ0L
. On peut en déduire la hauteur sur laquelle le tube
peut s’élever :
R >
2kBT
mg
≈ 2H (1.2)
Avec R le rayon de courbure du tube de flux et H l’échelle de hauteur de la
pression (dans le cas d’une atmosphère isotherme), c’est-à-dire la hauteur de
laquelle le tube de flux s’élève. En d’autres termes, un tube de flux perçant la
surface du Soleil est environ deux fois plus long que haut. Dans la photosphère
l’échelle de hauteur de la pression, H, est de l’ordre de 200 km, tandis que dans
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Figure 1.7 – Aspect de la région active AR12192, le 23 octobre
2012, à 171 Å (en haut) et 6173 Å (en bas) (prisent respective-
ment par SDO/AIA et SDO/HMI). On observe bien le change-
ment d’aspect de la tache solaire et notamment la présence de
point brillant correspondant aux pieds des boucles coronales.
la couronne elle est de l’ordre de 30000 km.
La structure d’un tube de flux est illustrée par la figure 1.6. Dû au champ
magnétique qui y règne le transport de chaleur provenant de l’intérieur du Soleil
(flèches rouges sur la fig. 1.6) est en partie inhibé par le champ magnétique.
De ce fait le plasma au centre du tube de flux va se refroidir et devenir plus
transparent. La figure 1.6 illustre parfaitement cela, on constate que la courbe
correspondante à τ500nm = 1 s’affaisse d’une distance ∆Z dans la zone où le
champ magnétique est non nul. Cet affaissement est nettement visible sur les
taches solaires et est connu sous le nom de dépression de Wilson (Solanki,
2003). En plus de cette dépression, le fond du tube de flux devient légèrement
plus sombre, puisque plus froid que le reste de la surface solaire. Cependant,
suivant la taille du tube de flux le chauffage radiatif provenant des murs du
tube de flux (flèches jaunes sur la fig. 1.6) va pouvoir aller plus ou moins loin
vers le cœur, et former deux types de structure différents :
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Les taches solaires : Elles correspondent à de gros tubes de flux (de l’ordre
de 2000 km), où à cause de l’épaisseur optique croissante du milieu, dans la
direction horizontale, le chauffage radiatif provenant des murs n’arrive pas à
réchauffer l’ensemble de la structure. Le cœur du tube de flux associé à la tache
va apparaître sombre, c’est ce que l’on appelle l’ombre, entouré d’une zone plus
claire et que l’on appelle pénombre. Au niveau de l’ombre de la tache, le champ
magnétique est normal à la surface du Soleil, tandis qu’il s’incline de plus en
plus au niveau de la pénombre jusqu’à redevenir horizontal à l’extérieur de la
tache 3. Au niveau de la chromosphère et de la couronne, le chauffage du milieu
par le champ magnétique va changer l’aspect d’une tache solaire ; des struc-
tures brillante vont notamment apparaître au endroit où prennent naissance les
boucles coronales (Fig. 1.7).
Les facules : Elles correspondent à des tubes de flux de petit diamètre (de
l’ordre de 300 km ou moins), où l’épaisseur optique du plasma est suffisamment
faible pour que le chauffage radiatif soit efficace jusqu’au cœur. Les facules
apparaissent comme des structures étendues et brillantes à la surface du Soleil.
Elles vont être composées d’une multitude de petits tubes de flux disposés côte
à côte et vont avoir un aspect plus fragmentaire que les taches solaires. Au
niveau de la chromosphère, les facules vont rester des zones très brillantes sur
les images.
1.4.3 Les cycles solaires
Comme j’ai commencé à l’aborder dans la section 1.4.1, le champ magnétique
solaire suit un cycle de 22 ans durant lequel il va successivement passer par des
phases poloïdales et toroïdales. Ce cycle fut observé pour la première fois par
Heinrich Schwabe au XIXe siècle. Au cours de ce cycle, le nombre de structures
solaire va varier, et ces variations sont le moyen historique de tracer l’activité du
Soleil. Comme le montre le bas de la figure 1.8 les taches solaires sont quasiment
absentes lors des minima solaires et deviennent par contre très nombreuses lors
du maximum. Si l’on regarde maintenant le haut de la figure 1.8, on constate
que les taches solaires ne se situent pas au même endroit sur le disque solaire
au cours du cycle. En début de cycle les taches solaires se situent plutôt à des
latitudes élevées (à environ 35◦ de latitude), et au cours de l’avancement du
cycle elles vont peu à peu se rapprocher de l’équateur (jusqu’à environ 5◦ de
3. Il s’agit ici d’un modèle simplifié des taches solaires, et étant donnée la résolution des
images fournies par SDO que nous utiliserons, un modèle plus détaillé n’est pas nécessaire.
Pour des modèles plus détaillés, voir Solanki, 2003 ; Thomas et Weiss, 2008.
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Figure 1.8 – Le graphique du haut représente ce que l’on
nomme le diagramme papillon et est une représentation de l’évo-
lution de la position des taches solaires au cours du temps. On
voit bien la dérive vers l’équateur que subissent les taches solaires
au cours du cycle. Le graphique du bas représente le nombre de
taches solaires visibles sur le disque solaire en fonction du temps ;
le cycle de 11 ans se distingue clairement. Source : Solar Science,
NASA
latitude). C’est en partie cette dérive des taches vers l’équateur qui permet le
renversement du champ magnétique solaire décrit précédemment.
Le cycle solaire de Schwabe a une durée moyenne de 10,9 ans, bien que sa
durée soit comprise entre 7,5 et 17,1 ans. On note cependant sur la figure 1.8
que l’amplitude du maximum solaire n’est pas constante au cours du temps et
forme un cycle d’une durée approximative de 100 ans et que l’on nomme cycle
de Gleissberg.
Il n’est pas possible d’évoquer le cycle solaire sans évoquer, même briève-
ment, le minimum de Maunder. Il s’agit d’une période de 70 ans, entre 1645 et
1715, durant laquelle aucune tache solaire n’a été observée à la surface du So-
leil. Ce minimum d’activité solaire, ainsi que ceux de Wolf (1280 - 1350), Spörer
(1450 - 1550) et Dalton (1790 - 1820), sont suspectés, avec l’activité volcanique
(Crowley, 2000 ; Owens, Mathew J. et al., 2017), d’être la cause du Petit
Âge glaciaire qui toucha l’Europe du XVIe à la fin du XIXe siècle.
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1.5 Conclusion
Le Soleil est l’étoile au centre du système solaire, dont il représente plus de
99% de la masse. Le Soleil se structure en trois couches internes : 1) le cœur où
est produit l’énergie par des réactions de fusion nucléaire, 2) la zone radiative
où l’énergie se propage par absorption et émission successive par les atomes
du milieu, et 3) la zone convective où des mouvements de convection assurent
la dernière phase du transport de l’énergie. Au-dessus, on trouve l’atmosphère
solaire que l’on divise également en trois couches : 1) la photosphère qui cor-
respond à la surface solaire et où l’on trouve les taches solaires et les facules,
importantes pour mon travail, 2) la chromosphère plus chaude que la photo-
sphère, et 3) la couronne solaire qui est la plus externe et la plus chaude des
couches de l’atmosphère solaire, et dont le chauffage est encore mal compris et
sujet à débat.
Le champ magnétique joue un rôle central dans les structures et le cycle
d’activité solaire. Créé au niveau de la transition entre la région radiative et la
région convective, au niveau de la tachocline, son évolution dans le temps est à
l’origine du cycle solaire de 11 ans que l’on observe via le suivi des structures
solaires. Ces dernières sont des manifestations directes du champ magnétique
solaire, et résultent de l’émergence de tubes de flux magnétique à la surface du
Soleil. Ces tubes de flux inhibent en partie le flux de chaleur provenant de la
zone de convection, et possèdent à cause de cela un plancher plus froid et plus
sombre que le reste de la surface. Les murs des tubes de flux sont plus chauds et
plus lumineux, ils vont pouvoir par chauffage radiatif réchauffer le cœur du tube
de flux. Comme nous le verrons au chapitre 4, cela explique le comportement
de l’intensité des structures solaire en fonction de leur champ magnétique.
Maintenant que nous avons vu les éléments de physique solaire qui permet-
tront de comprendre la suite de ce manuscrit, je me propose de faire un état de
l’art de nos connaissances sur l’irradiance solaire.
21
Chapitre 2
L’irradiance solaire
Maintenant que j’ai introduit les notions de physique solaire nécessaires pour
la suite de mon travail, je vais introduire le sujet principal de mon travail :
l’irradiance solaire. Ce chapitre a pour objectif de faire un état de l’art de nos
connaissances sur l’irradiance solaire et de ses variations. Ce chapitre s’articule
autour de trois parties principales. La première partie définit simplement la
notion d’irradiance solaire. La deuxième partie a pour objectif de présenter
les variations de l’irradiance et de donner les mécanismes physiques à l’œuvre
derrière ces variations. La dernière partie est consacrée aux observations et aux
principaux modèles d’irradiance. J’y présente les deux plus importants modèles
d’irradiance, SATIRE-S et NRLSSI-2. Cette partie présente aussi une discussion
sur l’accord entre les observations et les modèles.
2.1 Définitions
L’irradiance solaire spectrale correspond à l’énergie radiative émise par le
Soleil à une longueur d’onde λ donnée et reçue sur une surface d’un mètre carré
à une distance de 1 AU. Si l’on considère un anneau de surface solaire (figure
2.1) d’aire projetée 2πrdr, la contribution dfλ de cet anneau au flux tombant
sur le détecteur à la longueur d’onde λ et à une distance R est :
dfλ = Iλ(θ)cos(θ)dω (2.1)
avec θ l’angle héliocentrique et dω l’élément d’angle solide que l’on peut réécrire
comme
dω =
2πR2
R2
sinθdθ
L’équation 2.1 devient donc :
dfλ =
2πR2
R2
Iλ(θ)cos(θ)sinθdθ (2.2)
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Figure 2.1 – Illustration de la relation entre le flux solaire
(irradiance) observé par un capteur placé au niveau de la Terre
et l’intensité lumineuse de la photosphère. Source : Foukal,
2013
Le flux total provenant de la surface visible du Soleil tombant sur le détecteur
s’obtient en intégrant le flux de l’anneau, donné par l’équation 2.2, sur une demi-
sphère.
fλ =
2πR2
R2
∫ π/2
0
Iλ(θ)cos(θ)sinθdθ (2.3)
=
2πR2
R2
∫ 1
0
Iλ(µ)µdµ (2.4)
avec µ = cosθ 1, le cosinus de l’angle héliocentrique. Si l’on suppose que l’in-
tensité à la surface du Soleil est constante et ne dépend donc pas de µ, le flux
mesuré par le détecteur est donné par :
fλ =
2πR2
R2
Iλ
∫ 1
0
µdµ
=
2πR2
R2
1
2Iλ = SSI(λ) (2.5)
Ce flux mesuré au niveau de la Terre est appelé irradiance solaire spectrale
(SSI). L’irradiance solaire totale (TSI) correspond à l’intégrale de la SSI sur
tout le spectre solaire :
TSI =
∫ ∞
0
fλdλ (2.6)
1. On peut également exprimer l’angle héliocentrique en fonction de la distance au centre
du disque solaire R : θ = sin−1
(
R
R
)
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Une autre manière d’exprimer l’irradiance solaire totale est de partir de la
luminosité solaire totale L. Dans ce cas on peut définir l’irradiance comme :
L = 4πR2 × TSI
⇒TSI = L4πR2 (2.7)
L’irradiance solaire totale s’exprime comme le rapport entre l’énergie totale
émise par le Soleil et la surface d’une sphère dont le rayon R correspond à la
distance séparant le Soleil et le détecteur.
2.2 Les variations de l’irradiance
2.2.1 Échelles de variations de l’irradiance solaire
L’irradiance solaire n’est pas constante au cours du temps et présente des
variations sur des échelles de temps très variées. Les variations de l’irradiance
se produisent sur des échelles de temps comprises entre 5 minutes et plusieurs
siècles. L’origine de ces variations, que nous aborderons dans la section 2.2.2,
sont multiples et dépendent des échelles de temps que l’on considère. L’échelle
de temps à laquelle nous nous sommes le plus intéressés est celle du cycle solaire.
Au niveau du cycle solaire, les variations de la TSI ont une amplitude 100 ppm,
soit 1 W.m−2 en 11 ans. Les variations de la TSI et de la SSI au cours du
cycle et aux échelles de temps supérieures vont avoir un impact sur le climat
terrestre. Les variations de la TSI vont impacter la quantité d’énergie injectée
par le Soleil dans le climat terrestre, tandis que celles de la SSI vont impacter
la chimie de l’atmosphère terrestre.
Les variations de la SSI se produisent sur les mêmes échelles de temps que
les variations de la TSI. Les variations de la SSI sont toutes en phase avec celle
de la TSI et donc avec le cycle solaire (Matthes et al., 2017). L’amplitude
des variations de la SSI est toujours débattue, notamment en UV, et comme
nous le verrons dans la section 2.3.3 cela est l’un des points de divergence entre
les différents modèles d’irradiance. L’évolution de la SSI en phase avec le cycle
solaire n’est pas certaine dans le domaine infrarouge (λ > 1000 nm), où certains
modèles prédisent une évolution de la SSI en opposition de phase avec le cycle
solaire (Egorova et al., 2018).
Au-delà du cycle de 11 ans, la TSI continue de varier. L’étude des varia-
tions séculaires de la TSI repose principalement sur les modèles d’irradiance,
les premières mesures de TSI remontant à 1978. Outre le fait que ces modèles
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Figure 2.2 – Variations de la TSI depuis 1978. Cette figure
montre l’évolution de la TSI sur toute la période des relevés
spatiaux. Il faut noter que les mesures des différents instruments
présentées sur ce graphique ont été réalignées sur les valeurs de
TSI obtenues par la mission SORCE. Source : Greg Kopp TSI
website
incluent en général de manière ad hoc les variations séculaires de l’activité so-
laire, ils reposent sur des indices solaires dont la fiabilité et la cohérence sur de
longues périodes de temps sont difficiles à obtenir (Usoskin, 2013 ; Clette
et al., 2014).
Maintenant que nous avons vu les caractéristiques générales des variations
de l’irradiance, penchons-nous sur les causes de ces variations.
2.2.2 Les causes de la variation de l’irradiance
L’irradiance solaire varie sur des échelles de temps variées, et les causes de ses
variations ne sont pas uniques. Les variations se produisant sur des échelles de
temps d’environ 5 min s’expliquent par les modes-p d’oscillation. Les variations
ayant une durée comprise entre quelques minutes et quelques heures sont dues
à l’évolution des cellules de granulation à la surface du Soleil. Les variations sur
les échelles de temps les plus longues trouvent leurs origines dans les structures
magnétiques solaires. Les échelles de temps entre 5 heures et 80 jours vont être
liées à l’évolution des régions actives présentes sur le disque solaire. Une modu-
lation de 28 jours est également visible et est liée à la traversée du disque par les
structures solaires au cours de la rotation. Les effets de cette modulation sont
particulièrement bien visibles sur la figure 2.2. Sur cette figure, qui représente
l’évolution de la TSI depuis 1978, on observe de brusques diminutions de la TSI
sous la forme de pics très étroits (par exemple entre 2004 et 2005). Ces pics
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correspondent à la diminution de la TSI provoquée par le passage d’une tache
sur le disque au cours de la rotation. Les variations sur des échelles de temps
supérieures à 80 jours sont elles liées à l’avancement du cycle solaire. La figure
2.2 présente en plus de l’évolution de la TSI depuis 1978, l’évolution du nombre
de taches solaires sur la même période. On observe bien que les variations de la
TSI sur de longues périodes suivent l’évolution du cycle solaire.
L’irradiance est proportionnelle à la surface occupée par les structures, mul-
tipliées par leurs brillances intrinsèques. Outre la forte corrélation entre les
variations d’irradiance et les variations du nombre de structures solaire 2, cette
hypothèse est confirmée par l’habilité qu’ont les modèles basés sur ce principe à
reconstruire les variations de l’irradiance (Solanki,Krivova et Haigh, 2013).
Les taches solaires provoquant une diminution de l’irradiance (ce que l’on ob-
serve à l’échelle rotationnelle), on s’attendrait à ce que l’irradiance soit mini-
male quand le nombre de taches est maximal, donc lors du maximum solaire.
Cependant c’est le contraire qui est observé, l’irradiance est maximale quand
le nombre de taches est lui aussi maximal. L’explication de ce phénomène est
liée aux facules, elles aussi suivent le nombre de taches solaires, mais les facules
occupent une surface plus grande que les taches. Au final, l’excès de brillance
apporté par les facules va contre-balancer la diminution de flux dû à la présence
des taches solaires.
Les taches solaires tirent leur aspect sombre d’une inhibition par le champ
magnétique du flux d’énergie en provenance de l’intérieur du Soleil (voir Cha-
pitre 1). Mais on peut se demander pourquoi ce flux d’énergie ne contourne
pas tout simplement le tube de flux de la tache. Dans ce cas les variations de
l’irradiance au cours du cycle devraient être quasiment nulles. Même si l’on a
bien observé de petits anneaux brillant autour des ombres des taches solaires
(Rast et al., 2001 ; Waldmeier, 1939), le flux d’énergie qui s’échappe de ces
anneaux brillants ne représente que quelques pour cent de l’énergie bloquée
par la tache solaire. En réalité l’énergie bloquée par les taches solaires se re-
trouve redistribuée dans la zone de convection, due à la grande conductivité
thermique du plasma solaire, et sera progressivement réémise suivant l’échelle
de temps de Kelvin-Helmholtz de la zone de convection, c’est-à-dire quelque
100000 ans(Spruit, 1982b ; Spruit, 1982a ; Spruit, 2000).
D’autres hypothèses ont été émises quand à l’origine des variations de l’irra-
diance, par exemple la présence d’ombre thermique due au champ magnétique
horizontal (Kuhn et al., 1998) ou encore à des oscillations de longue durée (≈ 1
2. observé via l’évolution du Daily Sunspot Area (DSA) pour les taches ou de l’indice de
magnésium (Mg II) pour les facules
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Figure 2.3 – Mission d’observation de la SSI de 1978 à 2017.
Source : T. Dudok de Wit (private communication)
mois) pilotées par la force de Coriolis (mode r)(Wolff et Hickey, 1987). Au-
cune de ces hypothèses ne permet d’expliquer plus que quelques pour cent des
variations de l’irradiance, tandis que la présence et l’évolution des structures
magnétiques à la surface du Soleil expliquent plus de 90% des variations de la
TSI (Solanki, Krivova et Haigh, 2013). Il n’est cependant pas exclu qu’un
de ces phénomènes, ou un phénomène encore inconnu contribue de manière si-
gnificative aux variations de l’irradiance (par exemple une évolution du rayon
solaire (Sofia et Li, 2001)).
2.3 Observations et modèles
Dans cette section, nous allons nous concentrer sur les observations et sur
les principaux modèles d’irradiance. Nous évoquerons aussi les différences et
problèmes dont souffrent les données et les modèles, et qui justifient les travaux
que j’ai entrepris durant ma thèse.
2.3.1 Les mesures d’irradiance
Les mesures de la TSI ont commencé en 1978 et se sont depuis succédées
en continu. L’une des premières découvertes fut la variabilité de l’irradiance
solaire, considérée jusque là comme constante et appelée « constante solaire ».
Les mesures de SSI ont débuté durant la même période, mais elles ne couvrent
l’intégralité du spectre solaire de manière continue que depuis le début des an-
nées 2000 (Fig. 2.3).
La TSI est mesurée à l’aide de cavités radiométriques qui absorbent l’intégra-
lité de la lumière émise par le Soleil. Cette énergie est ensuite mesurée, par
exemple, via des bolomètres à l’intérieur de la cavité. L’un des principaux pro-
blèmes pouvant toucher ce type d’instrument est la lumière diffusée, notamment
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par l’orifice d’entrée de l’instrument.
Les mesures de SSI peuvent se faire de plusieurs manières. Par exemple, l’ins-
trument Solar Stellar Irradiance Comparison Experiment (SOLSTICE, (Mc-
Clintock, Rottman et Woods, 2005)) à bord du satellite Solar Radiation
and Climate Experiment (SORCE, (Rottman, 2005)) utilise un réseau de dif-
fraction pour séparer les différentes longueurs d’onde du spectre solaire, puis
des tubes photomultiplicateurs afin d’obtenir l’intensité du rayonnement so-
laire dans chaque longueur d’onde. D’autres instruments, comme l’instrument
Extreme ultraviolet Photometer System (XPS, (Woods, Rottman et Vest,
2005)) sur SORCE, utilisent des filtres pour sélectionner des bandes de lon-
gueurs d’onde du spectre solaire, dont l’intensité est ensuite mesurée par des
photodiodes. Le problème majeur qui touche les instruments de SSI provient
de la dégradation des parties optiques qui les composent, notamment en UV où
l’on observe un obscurcissement progressif des optiques.
Les mesures de TSI et de SSI sont fondamentales pour les modèles clima-
tiques. Afin de permettre la distinction entre les effets climatiques liés aux mo-
difications de la TSI des autres causes de variations de notre climat, les mesures
de TSI doivent avoir une précision supérieure à 0,01% de la valeur moyenne
de la TSI et ne pas subir de dégradation supérieure à 0,001% par an (Kopp,
2014). Dans le cas de la SSI, la précision et la dégradation nécessaire pour que
ces mesures soient utilisées dans les modèles climatiques ne sont pas clairement
définies, mais Kopp, 2014 propose comme estimation préliminaire d’utiliser les
mêmes valeurs de précision et de stabilité que pour les mesures de TSI. Pour
l’instrument Spectral Irradiance Monitor (SIM) à bord du satellite Total and
Spectral Solar Irradiance Sensor (TSIS), la précision retenue pour les mesures
de SSI est de 0,2% et la stabilité est de 0,05% par an pour λ < 4000 Å et de
0,01% par an pour λ > 4000 Å (Coddington et al., 2016).
La principale cause d’incertitude sur les mesures de TSI et de SSI provient
du bruit des instruments. Celui-ci peut être dû au bruit thermique qui affecte
les photodiodes ou les bolomètres mesurant le flux solaire. Une autre source im-
portante de bruit provient de la lumière diffusée au sein de l’instrument. Dans
ce but, de gros efforts ont été faits sur l’instrument Total Irradiance Monitor
(TIM, (Kopp, Lawrence et Rottman, 2005)) sur SORCE, puis sur ses suc-
cesseurs, afin de concevoir un design permettant de limiter la lumière diffusée
au sein de l’instrument.
Un progrès important fut l’amélioration des moyens d’étalonnage au sol des
instruments de TSI, notamment en faisant l’étalonnage de bout en bout des
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instruments (tout d’abord avec SORCE/TIM, (Kopp, Heuerman et Law-
rence, 2005)), puis tous les instruments de TSI suivant) et aussi avec la mise
en fonction, en 2008, du TSI Radiometer Facility du LASP, au Colorado.
En ce qui concerne les instruments mesurant la SSI, l’étalonnage est encore à
ce jour très complexe. Un grand soin est apporté à la conception des instru-
ments, notamment pour réduire les effets de la lumière diffusée. De nouveaux
outils d’étalonnage au sol ont également été mis au point, comme l’installation
SIRCUS, mise en service au LASP en 2012. Cependant, cela ne permet pas de
résoudre le problème de la dégradation des instruments, qui est le problème
majeur des mesures de SSI. Pour améliorer la prise en compte de la dégradation
des instruments, on peut utiliser une référence stable que l’instrument obser-
vera régulièrement. Ces sources stables peuvent être d’autres étoiles, comme
pour SORCE/SOLSTICE, ou des fusées sonde, comme pour Extreme Ultravio-
let Variablity Experiment à bord du Solar Dynamics Observatory (Pesnell,
Thompson et Chamberlin, 2012). La redondance des mesures de SSI permet
également de corriger les dégradations des instruments. Cette technique est ce-
pendant limitée à cause des trous dans la couverture spectrale et temporelle de
la SSI (Fig. 2.3).
Cela ne permet pas résoudre le problème de la durée des séries de mesures,
peu d’instruments ont couvert plus d’un cycle solaire et il est indispensable de
combiner les résultats provenant de différents instruments pour observer des
variations à long terme de l’irradiance. En ce qui concerne les mesures de TSI,
le recouvrement des instruments, la bonne qualité de leur étalonnage au sol et la
bonne connaissance des dégradations de l’instrument font que la reconstruction
de séries temporelle depuis 1978 a pu être réalisée. En ce qui concerne les séries
temporelles de SSI, la mauvaise connaissance de la dégradation des instruments,
ainsi que la qualité de l’étalonnage au sol de ces instruments, font qu’il n’existe
pas aujourd’hui de composite « officiel » de SSI. À ces difficultés s’ajoute le
problème que les mesures de SSI n’ont pas été continues dans le temps (Fig.
2.3). Il est alors nécessaire de passer par des modèles de la SSI pour créer des
séries temporelles continues dans le temps, mais aussi pour reconstruire la SSI
et la TSI avant les premières mesures spatiales.
2.3.2 Les modèles d’irradiance
Les modèles d’irradiance ont été développés à la fin des années 80 et ont
pour objectif de reconstruire l’irradiance aux époques où l’on ne dispose pas
de mesures. Ces modèles se basent sur le fait que les variations de l’irradiance
sont principalement dues à l’évolution des structures magnétique à la surface
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du Soleil. L’idée est d’utiliser des observations des structures solaires pour en
déduire les variations de l’irradiance. Il existe deux grands types de modèles d’ir-
radiance, le premier type utilise des mesures indirectes et intégrées sur le disque
solaire. Ils remontent à l’irradiance via une relation linéaire entre les indices de
l’activité solaire 3 et l’irradiance. Le second type de modèle d’irradiance utilise
des images et des magnétogrammes du Soleil pour déterminer les différentes
structures présentes à la surface du Soleil. Par la suite, grâce à des codes de
transfert radiatif, ils attribuent à chaque structure une intensité et remontent
à l’irradiance en intégrant ces structures sur l’ensemble du disque solaire.
Je vais maintenant décrire plus en détail le fonctionnement de deux de ces
modèles : SATIRE-S et NRLSSI-2. Ces deux modèles sont les principaux mo-
dèles considérés pour les modèles climatiques (Matthes et al., 2017). Le modèle
SATIRE-S utilise des images et des magnétogrammes fournis par des satellites
pour reconstruire l’irradiance, tandis que le modèle NRLSSI-2 utilise des indices
solaires pour reconstruire l’irradiance.
Modèle SATIRE
Les modèles Spectral And Total Irradiance REconstruction (SATIRE, (Fligge,
Solanki et Unruh, 2000 ; Krivova et al., 2009 ; Yeo et al., 2014b)) ont été
mis au point par l’institut Max Planck et toutes les versions reposent sur la
détermination de la surface occupée par les structures solaires et leur assigner
ensuite une intensité grâce à des codes de transfert radiatif. Cette démarche est
similaire à celle du modèle Solar Radiation Physical Modelling (SRPM, (Fon-
tenla et al., 2009)), les différences principales entre ces deux modèles résident
dans le nombre de structures considéré pour reconstruire l’irradiance 4, les don-
nées utilisées pour déterminer les structures 5 et les codes de transfert radiatif
utilisé.
La version S du modèle SATIRE, que je critiquerai dans le chapitre 5, utilise
des magnétogrammes et des images dans le continuum visible pour définir les
structures solaires. Le modèle SATIRE-S définit 4 grands types de structure :
le Soleil calme (QS), les facules, les pénombres et les ombres des taches solaires.
La définition se fait par le biais de seuils sur les valeurs des images et des ma-
gnétogrammes. Les codes utilisés par SATIRE-S (Unruh, Solanki et Fligge,
3. Les indices solaires sont des indicateurs permettant de suivre l’activité solaire. Ces
indices sont par exemple le nombre de taches solaires, la surface couverte par les taches
solaires, le flux solaire à 10,7 cm, ou le rapport entre l’intensité dans le cœur et les ailes de la
raie Mg II.
4. SATIRE-S considère 4 structures, tandis que SRPM en considère 7.
5. SATIRE-S utilise des images et des magnétogrammes, tandis que SRPM utilise des
images dans le visible et en UV, dans la raie Ca II K
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1999) pour obtenir l’intensité des structures solaires sont : le modèle développé
par Kurucz, 1992 pour le Soleil calme (avec Teff = 5777 K), les pénombres
(avec Teff = 5400 K) et les ombres (avec Teff = 4500 K) et le modèle FAL-P
de Fontenla, Avrett et Loeser, 1993 pour les facules. La SSI est définie
dans ce modèle comme :
SSI(λ, t) =
∑
Pixels i
Ii(λ) (2.8)
Avec Ii l’intensité du pixel, i définis comme :
Ii(µ,λ) =(1− αpeno − αomb − αfac(B))× IQS(µ,λ) + αpeno × Ipeno(µ,λ)+
αomb × Iomb(µ,λ) + αfac(B)× Ifac(µ,λ) (2.9)
L’équation 2.9 donne l’intensité d’un pixel i sur le disque solaire. L’intensité
de ce pixel est une combinaison linéaire de l’intensité associée à chacune des 4
structures définies par le modèle pondérée par un poids αi nommé filling factor.
Ce filling factor correspond au pourcentage du pixel rempli par une structure
donnée. Suivant les structures, ce filling factor peut prendre plusieurs valeurs.
Dans le cas d’une ombre ou d’une pénombre, le filling factor vaut soit 0, soit 1.
Cette valeur est déterminée par des seuils magnétique et photométrique dans le
visible, qui permettent de classifier les structures présente sur le Soleil (Section
5.1.1).
Supposons un pixel où le filling factor associé à la structure ombre vaut 1, ceci
veut dire que le pixel est intégralement remplit par l’ombre d’une tache et donc
les filling factor associés aux autres structures valent 0. L’intensité de ce pixel
s’écrit comme suit :
Iomb(µ,λ) = 0× IQS(µ,λ) + 0× Ipeno(µ,λ) + 1× Iomb(µ,λ) + 0× Ifac(µ,λ)
= Iomb(µ,λ) (2.10)
Dans le cas des ombres et des pénombres, le pixel est soit entièrement rempli par
la structure, soit entièrement vide de celle-ci. Pour les facules, le filling factor va
augmenter linéairement avec le champ magnétique comme illustré sur la figure
2.4. Jusqu’à un seuil, nommé Bsat, le filling factor augmente linéairement avec
B
Bsat
, modulant ainsi l’intensité du pixel en fonction du champ magnétique.
Ceci est censé reproduire l’augmentation progressive de l’intensité du réseau
photosphérique, via un remplissage progressif du pixel considéré par des facules.
Dans ce cas le filling factor correspond au pourcentage du pixel rempli par des
facules, le reste du pixel étant considéré rempli par du soleil calme. Au-delà
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Figure 2.4 – Évolution du filling factor des facules correspon-
dant au réseau photosphérique utilisé par le modèle SATIRE-S.
Source : Fligge, Solanki et Unruh, 2000
de la valeur Bsat, le pixel est considéré saturé par les facules et le filling factor
devient alors égal à 1 quelle que soit la valeur du champ magnétique. L’intensité
d’un pixel de facule va donc s’écrire comme :
Ifac(µ,λ) =
(
1− B
Bsat
)
× IQS(µ,λ) +
B
Bsat
× Ifac(µ,λ) (2.11)
Pour finir, il est important de remarquer que pour les longueurs d’ondes que
nous étudions par la suite, le modèle SATIRE-S ne calcule pas directement la
SSI. Pour les longueurs d’onde entre 1150Å et 1800Å, le modèle effectue une
réévaluation de la SSI obtenue avec celle mesurée entre 1640Å et 1740Å (Yeo
et al., 2014b) :
SSI(1150Å < λ < 1800Å) = k× SSI(1640Å < λ < 1740Å) (2.12)
= k×
pixels∑
i
structures∑
s
αi,sI
1640Å−1740Å
s
=
pixels∑
i
structures∑
s
αi,s(k× I1640Å−1740Ås ) (2.13)
Comme le montre l’équation 2.13, cela revient à réévaluer d’un facteur k l’in-
tensité (ou le contraste) de chaque structure du modèle fourni par les modèles
de transfert radiatif à partir des observations. Le facteur k est déterminé de
manière expérimentale en comparant les résultats du modèle SATIRE-S et les
observations entre 1640Å et 1740Å.
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Modèle NRLSSI-2
Le modèle NRLSSI-2 Coddington et al., 2016 est un modèle mis au point
au LASP et repose sur une relation linéaire entre les variations d’indices solaires
et celles de la SSI (et de la TSI). Le modèle NRLSSI-2 définit la SSI à une
longueur d’onde λ et à un instant t comme :
I(λ, t) = IQS(λ) + ∆IF (λ, t) + ∆IS(λ, t) (2.14)
avec IQS(λ) le niveau basal de la SSI, ∆IF (λ, t) la contribution à la SSI pro-
venant des facules et ∆IS(λ, t) celle provenant des taches. Le niveau basal cor-
respond à la SSI provenant d’un Soleil entièrement recouvert de Soleil calme
et est déterminé via les mesures de l’irradiance en période de minimum solaire.
Les contributions provenant des facules et des taches sont déterminées de la
manière suivante :
∆IF (λ, t) = cF (λ) + dF (λ)× [F (t)− FQ + ∆F (t)] (2.15)
∆IS(λ, t) = cS(λ) + dS(λ)× [S(t)− SQ + ∆S(t)] (2.16)
Les coefficients cF (λ), dF (λ), cS(λ) et dS(λ) sont les coefficients du modèle
permettant de relier une variation des indices solaire à une variation d’ irra-
diance. Ils sont déterminés via un ajustement des résultats du modèle avec les
observations de la SSI, notamment celle faite par SORCE/SIM et SORCE/SOLSTICE.
FQ et SQ correspondent au niveau des indices solaires lors du minimum d’acti-
vité.
F (t) et S(t) correspondent aux contributions des facules et des taches à un
instant donné. Pour les facules, cette contribution est dérivée de l’indice Mg
II, qui utilise le rapport entre le cœur de la raie Mg II et les ailes de la raie
pour suivre l’évolution des facules sur tout le disque solaire. Pour les taches, on
utilise à la fois leurs positions et leur surface sur tout le disque pour obtenir
leur contribution S(t).
Les paramètres ∆F (t) et ∆S(t) sont des paramètres d’ajustement permettant
de respecter les trois relations suivantes :
T (t) =
∫ λ∞
λ0
I(λ, t)dλ (2.17)
∆TF (t) =
∫ λ∞
λ0
∆IF (λ, t)dλ (2.18)
∆TS(t) =
∫ λ∞
λ0
∆IS(λ, t)dλ (2.19)
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L’équation 2.17 correspond à la définition de la TSI comme l’intégrale sur toutes
les longueurs d’onde de la SSI. L’équation 2.18 (respectivement l’équation 2.19)
stipule que la contribution des facules (resp. des taches) à la TSI est égale à
l’intégrale sur toutes les longueurs d’onde des contributions individuelles des
facules (resp. des taches) à la SSI. Dans le cas où F (t) et S(t) sont des indica-
teurs idéaux des contributions des facules et des taches à toutes les longueurs
d’onde, alors ∆F (t) = ∆S(t) = 0.
2.3.3 Accord entre les observations et les modèles
Dans cette section, nous présentons l’accord entre les différents modèles
et l’ observation. Je me baserai sur les travaux de Ermolli et al., 2013 qui
comparent le plus large échantillon de modèle et d’observations.
La figure 2.5 (Ermolli et al., 2013) montre les contributions de la SSI
aux variations de la TSI dans différents domaines de longueur d’onde observée
et prédite par plusieurs instruments. On observe que les contributions de SSI
dans un même domaine de longueur d’onde diffèrent suivant l’instrument que
l’on considère. Par exemple, les observations de ENVISAT/SCIAMACHY (Bo-
vensmann et al., 1999) montrent une variation bien moins importante de la
SSI que les données de SORCE/SIM 6 ou UARS/SUSIM (Brueckner et al.,
1993).
Si l’on regarde l’accord entre les modèles et les observations, on observe de
grandes différences entre les contributions à la TSI prédites et observées. Dans
la bande 220-400 nm et au cours de la période 2004-2008, les modèles NRLSSI,
SATIRE et COSI prédisent variation de 1% de la SSI, tandis que les observations
faites par SORCE/SIM et SORCE/SOLSTICE donnent une variation de 4% et
7% respectivement Ermolli et al., 2013.
Dans le domaine visible, entre 400 nm et 700 nm, on observe un bon accord
entre les amplitudes des différents modèles et instruments 7. Les différences les
plus importantes sont observées dans l’UV entre 220-400 nm. Pour les longueurs
d’onde plus courtes, les observations et les résultats des modèles ne montrent
pas de différences importantes (Matthes et al., 2017 ; Haberreiter et al.,
2017).
Ces différences entre les modèles et les observations nous amènent à tenter
de mieux contraindre les modèles d’irradiance. Pour cela nous nous proposons
6. Cela même après la réanalyse des données (Woods, 2012).
7. On note cependant que les mesures de SORCE dans la gamme 400-700 nm est en complet
désaccord avec les autres mesures et les modèles. Ceci provient probablement d’erreur dans
les mesures fournie SORCE (Haberreiter et al., 2017).
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Figure 2.5 – Comparaison des variations de la SSI au cours du
cycle dans différentes bandes spectrales prédites par différents
modèles et observées. Les variations de la SSI sont ici exprimées
en pourcentage de la variation de la TSI. Source : Ermolli et
al., 2013
dans cette étude d’étudier les variations du contraste des structures en fonction
de leurs positions, leurs champs magnétiques et le temps.
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2.4 Conclusion
L’irradiance correspond à la quantité d’énergie émise par le Soleil divisée par
la surface d’une sphère de rayon d’une unité astronomique. L’irradiance n’est
pas constante dans le temps et montre des variations réparties sur une grande
variété d’échelles de temps. L’irradiance présente notamment des variations au
cours du cycle solaire, où elle suit le nombre de taches solaires. Les variations
de l’irradiance s’expliquent par les changements de la surface couverte par les
structures solaires au cours du cycle. Au moment du maximum solaire, un grand
nombre de taches sont présentes à la surface, ce qui provoque une diminution
de l’irradiance, mais celle-ci est compensée par l’émission provenant des facules
entourant les taches et dont la surface est supérieure à celles de taches.
L’observation de l’irradiance a débuté en 1978, et se poursuit depuis de ma-
nière continue pour l’irradiance solaire totale (TSI). Pour l’irradiance solaire
spectrale (SSI), les relevés présentent des discontinuités dans leurs couvertures
spectrale et temporelle. Pour obtenir des valeurs d’irradiance quand nous ne dis-
posons pas d’observations, nous recourons à des modèles. Il existe deux types
principaux de modèles d’irradiance, le premier utilise des observations intégrées
sur l’ensemble du disque solaire, tandis que le second utilise des données spatia-
lement résolues pour remonter à l’irradiance. La comparaison entre l’amplitude
de variations prédites par les modèles et les amplitudes observées montre de
larges désaccords, notamment dans le domaine UV.
Le but de ce travail est d’apporter de nouvelles contraintes aux modèles
d’irradiance, via l’observation du contraste des structures solaires. Nous nous
intéressons particulièrement au domaine UV, où peu d’études sur le contraste
des structures ont été réalisées, et où l’on observe de forts désaccords entre les
modèles et les observations.
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Chapitre 3
Instruments et données
Ce chapitre présente les données utilisées dans cette présente étude. Il se
divise en quatre parties principales, la première présente le satellite Solar Dy-
namics Observatory (SDO) et les instruments de ce dernier qui nous ont fourni
les données utilisées ici. La deuxième partie décrit les données que nous avons
utilisé et les biais dont souffrent ces données et que nous avons cherché à éli-
miner. La troisième partie décrit les algorithmes mis en œuvre pour corriger
les biais précédemment décrits, mais aussi pour obtenir les contrastes solaires.
Pour finir, la quatrième partie présente les caractéristiques et les particularités
des variations centre-bord (centre to limb variations, CLV) que nous avons me-
surées lors de la correction des biais des données. Nous présentons notamment
l’évolution temporelle de ces CLV.
3.1 Solar Dynamics Observatory
SDO (Pesnell, Thompson et Chamberlin, 2012) est un observatoire
solaire spatial lancé par la NASA le 11 février 2010 dans le cadre du programme
Living with a star. Il est sur une orbite géosynchrone à 36000 km d’altitude et
incliné de 27, 89◦. SDO est équipé de trois instruments :
— Atmospheric Imaging Assembly (AIA) est un imageur observant le Soleil
dans 10 longueurs d’onde, avec une cadence maximale de 12 secondes.
— Helioseismic and Magnetic Imager (HMI) est un instrument permettant
d’obtenir le champ magnétique à la surface du Soleil. Il produit aussi des
images solaires dans le continuum visible.
— Extreme ultraviolet Variabilty Experiment (EVE) est un capteur mesu-
rant la SSI entre 0,1-105 nm avec une résolution spectrale de 0,1 nm et
à une cadence de 20 secondes.
Nous avons utilisées pour ce travail les données provenant de SDO/AIA
pour les images dans l’UV et de SDO/HMI pour les magnétogrammes et les
images dans le visible. Les mesures de SSI que nous avons utilisées dans les
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comparaisons présentées au chapitre 5 proviennent de l’instrument SOLSTICE
à bord du satellite SORCE. Nous n’avons pas utilisé les données provenant
de SDO/EVE, puisque celui-ci ne couvre pas les longueurs d’onde qui nous
intéressent.
Atmospheric Imaging Assembly L’instrument SDO/AIA (Lemen et al.,
2012), développé par Lockheed Martin, est un ensemble de 4 télescopes Casse-
grain de 20 cm. Chacun de ces télescopes couvre un champ de vue de 41′, per-
mettant ainsi à l’instrument SDO/AIA d’observer tout le disque solaire jusqu’à
0,5 R au-delà du limbe. Chacun des quatre télescopes de SDO/AIA observe
un minimum de deux longueurs d’onde différentes, ceci permet à l’instrument
d’observer un total de 10 longueurs d’onde, principalement dans l’UV. Un même
demi-télescope acquiert les images dans l’UV à 1600 Å et 1700 Å, et dans le
visible à 4500 Å.
Chaque télescope est doté d’un miroir de 20 cm de diamètre et a une focale
de 4,125 m (soit un rapport f/D de 20). Il est doté d’une roue à filtre permettant
de sélectionner la longueur d’onde désirée et d’un capteur CCD de 4096× 4096
pixels. Ceci permet à SDO/AIA d’avoir une résolution spatiale de 0, 6” par pixel
et une cadence temporelle de 12 secondes en EUV et 24 secondes en UV.
Helioseismic and Magnetic Imager L’instrument SDO/HMI (Scherrer
et al., 2012 ; Schou et al., 2012), développé par l’université de Standford est un
instrument basé sur un interféromètre de Michelson dont le but est d’observer
le champ magnétique solaire. SDO/HMI acquiert des images du Soleil dans six
positions dans la raie Fe I à 6173 Å. À partir de ces images, il est possible
d’obtenir diverses observables, dont le champ magnétique le long de la ligne
de visée et l’intensité dans le continuum de la raie Fe I. Ces observables sont
obtenues grâce à un code d’inversion basé sur les codes utilisés par Michelson
Doppler Imager (MDI) à bord du satellite Solar and Heliospheric Observatory
(SOHO) (Couvidat et al., 2016). Les magnétogrammes et les images sont
obtenus à une cadence 45 s et leurs pixels ont une taille angulaire de 0, 5”.
3.2 Données SDO/HMI et SDO/AIA utilisées
Dans cette section nous présentons les données employées dans cette étude.
Nous présentons notamment les lieux de formations et les périodes de temps que
nous avons considérés. Nous présentons aussi les biais instrumentaux présents
dans nos données et qui devront être corrigés.
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3.2.1 Données
Dans cette étude, nous souhaitons étudier les caractéristiques des contrastes
des structures photosphériques dans le domaine UV. Pour cela nous avons sé-
lectionné les images (level 1) provenant des canaux à 1600 Å et 1700 Å de
SDO/AIA. Les filtres utilisés pour obtenir les observations à 1600 Å et 1700 Å
sont centrés respectivement sur les longueurs d’onde 1600 Å et 1700 Å et ont,
tous deux, une bande passante de 200 Å. L’émission à 1600 Å est une émission
provenant de l’émission corps noir de la photosphère impactée par l’opacité du
silicium neutre à 430 km au-dessus de la surface 1 (Fossum et Carlsson, 2005 ;
Phillips, 2008). À cette émission s’ajoute une émission provenant de la région
de transition liée à la raie C IV (Handy et al., 1999 ; Lemen et al., 2012).
L’émission à 1700 Å provient également de l’émission corps noir de la photo-
sphère, mais elle est cette fois impactée par l’absorption du silicium neutre à
360 km d’altitude (Fossum et Carlsson, 2005 ; Phillips, 2008). En plus des
longueurs d’onde UV, nous utilisons les données (level 1) dans le visible four-
nies par SDO/HMI à 6173 Å (correspondant à une altitude de 20 km (Norton
et al., 2006)), et les magnétogrammes le long de la ligne de visée (LOS) fournis
par SDO/HMI. Nous utilisons des données dans le visible pour : 1) pouvoir
comparer les contrastes dans le visible à ceux que nous obtenons dans l’UV. 2)
Les définitions des structures solaires utilisées par les modèles de SSI reposent
sur des observations dans le visible ; les données dans le visible sont donc indis-
pensables pour définir les structures solaires. 3) Des études similaires ayant été
réalisées dans le visible, nous souhaitons pouvoir comparer nos résultats avec
ces études.
Le jeu de données que nous avons finalement retenu s’étend du 7 août 2010
au 31 décembre 2016, soit sur 6 ans et 5 mois. Au départ, j’avais proposé de
considérer un point de mesure tous les 14 jours, mais ce pas de temps corres-
pondant à la moitié de la rotation solaire, nous avons choisi de considérer un
pas de 5 jours entre les observations. La série temporelle de contraste que nous
avons à notre disposition comprend 467 points de mesures réparties sur plus de
6 ans, nous avons donc à notre disposition une statistique bien plus importante
que celles présentées dans de précédentes études.
La figure 3.1 illustre l’aspect du Soleil dans les différentes longueurs d’onde
que nous avons sélectionnées, ainsi que l’aspect des magnétogrammes que nous
employons.
1. L’altitude 0 est définie comme l’altitude à laquelle τ5000Å = 1.
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(a) (b)
(c) (d)
Figure 3.1 – Aspect d’un magnétogramme solaire (a), et du
Soleil dans les trois longueurs d’ondes que nous utilisons, 6173 Å
(b), 1600 Å (c) et 1700 Å (d).
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3.2.2 Biais des données et objectifs des traitements
Notre objectif est de mener une étude du contraste des structures solaires
dans l’UV en fonction de la position sur le disque, du champ magnétique et du
temps. Il nous faut donc éliminer tous les biais créant des variations temporelles
et spatiales du contraste. Nous supposons qu’aucun biais instrumental n’affecte
les valeurs de champ magnétique fournies par SDO/HMI.
Nous savons que les images provenant de SDO/HMI et SDO/AIA présentent
des erreurs d’alignement. Une partie de ces décalages sont pris en compte par
la routine aia_prep.pro de la librairie SolarSoft, mais un décalage résiduel pou-
vant atteindre 2 pixels peut être observé à la sortie de la routine aia_prep.pro
(Orange et al., 2014). Des tests à partir des images dans le visible et des ma-
gnétogrammes de SDO/HMI nous ont permis de déterminer qu’une erreur d’ali-
gnement de 1 pixel peut causer une erreur relative sur les courbes de contraste
dans le visible en fonction du champ magnétique de 2,6% en moyenne au centre
du disque et pour un B/µ donné. Il est donc impératif d’améliorer l’alignement
fait par la routine aia_prep.pro afin d’obtenir la meilleure précision possible sur
nos contrastes. Cette correction ne doit s’effectuer que sur les images provenant
de SDO/AIA. Les magnétogrammes et les images provenant de SDO/HMI étant
calculés à partir du même jeu d’images prises dans la raie Fe I, ils ne présentent
aucun décalage.
L’intensité des pixels des images utilisées dans cette étude présente aussi une
forte dépendance avec la position. Cette dépendance est liée à l’absorption que
subit la lumière provenant de la photosphère lorsqu’elle traverse l’atmosphère
solaire. Au limbe, l’épaisseur de l’atmosphère solaire étant plus importante qu’au
centre du disque, la lumière provenant du limbe subit une absorption plus forte
que celle provenant du centre du disque. Cet effet est à corriger si nous vou-
lons étudier le comportement du contraste des structures en fonction de leurs
positions.
Les données SDO/AIA ont subi divers changements de flatfield durant les 6
ans que l’on considère (Boerner et al., 2014). Ces changements introduisent
des biais dans le comportement du contraste en fonction de la position, mais
aussi dans le temps. Le changement de flatfield a pour effet de modifier la ré-
ponse de l’instrument et donc la relation entre l’intensité des pixels des images
SDO/AIA et le contraste. En plus de ces changements de flatfield, SDO/AIA
et SDO/HMI ont subi des dégradations au cours du temps. Il nous faut suppri-
mer ces dégradations et ces changements dans les flatfield pour pouvoir étudier
l’évolution du contraste en fonction du temps.
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Pour finir, nous avons appris peu de temps avant la fin de cette thèse, lors
du symposium SORCE, que l’instrument SDO/HMI souffre de lumière diffusée.
Criscuoli, Norton et Whitney, 2017 ; Yeo et al., 2014a montrent que la
lumière diffusée affecte les valeurs de contraste et de champ magnétique four-
nies par SDO/HMI. Même si aucune étude n’a été faite pour étudier la lumière
diffusée au sein de l’instrument SDO/AIA, nous avons de forts soupçons quant
à la présence de ces dernières dans l’instrument (Boerner et al., 2012). Ce-
pendant, comme nous le montrerons dans la section 4.5.2, ces lumières parasites
n’ont pas d’impact sur les résultats de nos comparaisons avec les modèles.
3.3 Traitement de nos données
Cette section présente la chaîne de traitement permettant de corriger les
biais présents dans nos données et décrits dans la section précédente (Sect.
3.2.2). La chaîne de traitement décrite dans cette section est illustrée dans
la figure 3.2, et la différence entre les images avant et après traitement est
montrée dans la figure 3.3. Nous présentons tout d’abord les étapes préliminaires
de traitement comprenant notamment l’alignement fin des données SDO/HMI
et SDO/AIA. Nous décrirons ensuite l’algorithme pour calculer le bruit des
magnétogrammes, qui sera utilisé pour déterminer les régions de Soleil calme
présentes sur nos images. Sur ces régions nous pourrons calculer la variation
de l’intensité du Soleil calme et ainsi évaluer l’impact de l’assombrissement
centre bord et des changements dans le flatfield des instruments (changement
du flatfield et dégradations). Pour finir, nous définirons le contraste des pixels.
3.3.1 Prétraitement et alignement des images
La première étape du traitement des données est l’utilisation de la routine
aia_prep.pro provenant de la librairie SolarSoft. Cette routine permet de faire
passer nos données du level 1 au level 1.5 en corrigeant les flatfields 2 et les
darks 3 des images, et aussi d’aligner les données SDO/HMI et SDO/AIA. Cet
alignement n’est précis qu’à ±2pixels (soit ±1”, (Orange et al., 2014)) et cette
précision n’est pas suffisante pour notre étude (Sect. 3.2.2). Cette routine corrige
aussi les différences de résolution et d’orientation entre les données SDO/HMI
2. Le flatfield, ou champ plat en français, mesure les inhomogénéités du détecteur et du
système optique. Il est obtenu via l’observation d’un champ de lumière uniforme.
3. Le dark, ou courant d’obscurité en français correspond au courant résiduel observé dans
le détecteur quand celui-ci n’est exposé à aucune lumière.
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HMI magne. HMI conti. AIA 1600 channel AIA 1700 channel
Traitement avec aia_prep.pro :
Redimensionnement et rotation
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Figure 3.2 – Chaîne de traitements utilisée pour déterminer
les contrastes des structures à partir des données SDO. Chaque
étape de cet algorithme de traitement sera détaillée dans la suite.
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(a) (b)
Figure 3.3 – Image du Soleil acquise par SDO/HMI avant trai-
tement (a) et après traitement (b).
et SDO/AIA. Elle va réajuster la résolution des données SDO/HMI à la réso-
lution de SDO/AIA, soit 0, 6” par pixel, et tourner de 180◦ les images et les
magnétogrammes SDDO/HMI.
Pour améliorer l’alignement effectué par aia_perp.pro nous avons en pre-
mier lieu utilisé la routine shc.pro mise au point par Rob Rutten. L’observation
des décalages calculés par cette routine présente de nombreuses aberrations,
avec des décalages prédits supérieurs ou égaux à 10 pixels. Outre le fait que ces
décalages sont cinq fois supérieurs à ceux reportés dans Orange et al., 2014,
ces décalages sont inobservables lorsque l’on compare directement les données
SDO/HMI et SDO/AIA. Afin d’obtenir un alignement précis, j’ai développé
un autre code d’alignement basé sur la corrélation linéaire entre les magné-
togrammes SDO/HMI et les images SDO/AIA. Ce code définit la corrélation
entre une image I et un magnétogramme M comme :
C =
〈
(I − 〈I〉) (|M | − 〈|M |〉)
σ(I)σ(|M |)
〉
(3.1)
Ce coefficient est calculé sur une zone de 512 × 512 pixels au centre du
disque et le décalage entre le magnétogramme M et l’image I est défini comme
celui minimisant la corrélation définie par l’équation 3.1. Le coefficient C est
mesuré avec un pas de un pixel, les résultats sont ensuite interpolés avec un
pas de 1/100ème de pixels via une interpolation cubique. Malgré le fait que
la corrélation entre les images dans le visible et les magnétogrammes soit peu
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Longueur d’onde Min Max Médiane IQR
1600Å x axis −2.6 2.15 −0.2 0.6
y axis −2.65 0.05 −0.95 0.28
1700Å x axis −2.55 2.15 −0.15 0.55
y axis −2.7 0.05 −1 0.25
Table 3.1 – Ce tableau fournit les valeurs minimale, maximale,
médiane et l’interquartile (IQR).
pertinente du fait de la grande différence entre les structures visibles sur les ma-
gnétogrammes et sur les images dans le visible ; dans l’UV, du fait de la bonne
visibilité du réseau, les structures visibles sur les images et les magnétogrammes
sont similaires et cela rend la corrélation plus robuste. Cette technique d’ali-
gnement donne un décalage résiduel entre les données SDO/AIA et SDO/HMI
compris entre 0 et 2 pixels, c’est-à-dire un décalage correspondant bien à la
précision d’alignement de la routine aia_prep.pro. Les décalages observés sont
résumés dans la Table 3.1 4.
3.3.2 Bruit des magnétogrammes SDO/HMI
Pour supprimer les effets de l’assombrissement centre bord, ainsi que le flat-
field résiduel des instruments, il nous faut calculer comment une plage d’inten-
sité uniforme évolue du centre vers le limbe. Nous avons choisi d’étudier l’évo-
lution de l’intensité du Soleil calme du centre vers le limbe. Nous supposons que
le Soleil calme doit avoir une intensité lumineuse uniforme sur l’ensemble du
disque puisqu’il n’est soumis à aucun champ magnétique. Nous définissons le
Soleil calme comme tous les pixels dont le champ magnétique est plus faible que
trois fois le bruit des magnétogrammes. Il nous faut donc évaluer le bruit de ces
derniers. Pour cela nous utilisons un algorithme présenté par Yeo, Solanki et
Krivova, 2013. Les étapes de cet algorithme sont les suivantes :
1 diviser les magnétogrammes en petites zones, nous avons choisi de diviser
le Soleil en anneaux concentriques. Le fait d’utiliser des anneaux concen-
triques implique que nous supposons que le bruit des magnétogrammes
varie de manière radiale. Nous examinerons dans la section 3.4.1 la vali-
dité et l’impact de cette hypothèse.
2 sur chaque anneau, on calcule la moyenne (m) et l’écart-type (σ) du
champ magnétique.
4. Nous rappelons que dans le cas d’une distribution gaussienne l’écart-type et l’IQR sont
reliés par la relation suivante : IQR = 1.349σ.
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3 on supprime tous les pixels ayant un champ magnétique supérieur à m±
3σ et on recommence l’étape 2. On répète cette étape jusqu’à convergence
des valeurs moyennes et de l’écart-type du champ magnétique.
On décide que l’algorithme a convergé quand σB(n+ 1)− σB(n) < 0.005. Le
bruit des magnétogrammes est assimilé à l’écart-type final calculé par l’algo-
rithme. Les valeurs du bruit obtenu sont présentées dans la section 3.4.1.
Le champ magnétique sort normalement de la surface solaire 5, le champ
magnétique mesuré le long de la ligne de visée diminue au niveau du limbe à
cause d’effet de projection. Afin de corriger cet effet, l’algorithme est appliqué
sur la quantité B/µ où µ est le cosinus de l’angle héliocentrique (voir Cha-
pitre 2). Cette quantité B/µ permet de corriger, au premier ordre, les effets de
projection liés à la proximité du limbe solaire.
Des masques différenciant le Soleil calme des régions actives sont alors créés.
Les pixels appartenant au Soleil calme sont définis comme les pixels i avec.
|B(i)| < 3σB(i) (3.2)
Nous avons donc au final des masques permettant de définir pour chaque jour
d’observation les zones de Soleil calme sur lesquelles nous allons pouvoir étudier
la variation de l’intensité lumineuse du Soleil calme en fonction de l’éloignement
au centre du disque.
3.3.3 Calcul du flatfield et de la variation centre bord
Dans cette étude, nous cherchons à étudier les variations du contraste en
fonction de la position sur le disque. Nous devons donc supprimer toutes les
variations de l’intensité des pixels en fonction de la position dues aux instru-
ments ou à l’assombrissement centre bord. Ce dernier résulte de l’absorption
plus importante au limbe de la lumière provenant de la photosphère à cause de
l’augmentation de la densité colonne au niveau du limbe. En plus de cet assom-
brissement, un flatfield résiduel est également présent sur nos données. Nous
nommerons par la suite CLVQS cette combinaison de l’assombrissement centre
bord (LD) et du flatfield (flat), CLVQS = LB + flat. Je soutiens l’emploi du
terme de variation centre bord (centre to limb variation, abrégé en CLV), car
même s’il ne correspond pas ici au sens couramment trouvé dans la littérature,
ce terme correspond phénoménologiquement bien à ce que nous observons.
Comme expliqué dans la section 3.3.2, nous calculons cette CLVQS en ob-
servant l’évolution de l’intensité du Soleil calme en fonction de l’éloignement au
5. Voir section 4.2.3 pour une critique de cette hypothèse.
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centre du disque. La sélection des zones de Soleil calme se fait par les masques
précédemment calculés (Sect. 3.3.2) et que l’on multiplie aux données. Nous
divisons ensuite le Soleil en anneaux concentriques. Sur chacun de ces anneaux,
nous calculons la valeur médiane de l’intensité des pixels du Soleil calme. Nous
assimilons la variation de cette valeur médiane en fonction de la position à la
CLVQS que nous recherchons.
Nous évaluons cette CLVQS pour chaque longueur d’onde et chaque jour
d’observation que nous considérons. Comme dans le cas du bruit des magnéto-
grammes, nous faisons l’hypothèse que la CLVQS varie uniquement radialement ;
nous discuterons de l’impact de cette hypothèse dans la section 4.5.
Afin de pouvoir corriger nos données de cette CLVQS , il nous faut obtenir
la valeur de celle-ci en tout point du disque solaire. Pour cela nous effectuons
un ajustement linéaire avec polynôme de degré 2 de la CLVQS en fonction de
µ. Nous appliquons ensuite la relation polynomiale trouvée à toutes les valeurs
de µ de nos données.
Ce polynôme est cohérent avec le modèle théorique de la CLVQS (Cox, 2000,
14.7, p.355)
CLVQS = a2 × cos2(θ) + a1cos(θ) + a0 (3.3)
3.3.4 Obtention des contrastes
À partir des images dans le visible et dans l’UV et des CLVQS nous allons
définir le contraste 6 de chaque pixel comme
Cpixel(λ,B/µ,µ) =
Ipixel(λ,B/µ,µ)
CLVQS(λ,µ)
(3.4)
Cela correspond à la division des images provenant de SDO par les CLVQS
non normalisées que nous avons calculées (Sect. 3.3.3). Nous obtenons ainsi
des images de contraste et nous n’avons plus qu’à effectuer un échantillonnage
en fonction de la position et du champ magnétique. Nous avons sélectionné
9 classes de positions comprises entre µ = 0, 1 et µ = 1, 0 et espacées de
∆µ = 0, 1. La zone comprise entre 0, 0 < µ < 0, 1 n’est pas considérée à cause
des effets de projection évoqués précédemment. Pour le champ magnétique, nous
avons sélectionné 184 classes de champ magnétique avec des pas différents en
fonction de la valeur du champ magnétique pour nous assurer d’avoir toujours
6. En traitement d’images, le contraste est une quantité sans unité comprise entre 0 et 1
résultant de la division d’une différence par une somme d’intensités. La quantité que nous
calculons ici correspond à l’intensité d’un pixel normalisée à celle du Soleil calme, mais elle
est appelée dans la littérature sur l’irradiance solaire contraste. Nous avons donc choisi de
conserver ce terme.
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Figure 3.4 – Évolution du bruit des magnétogrammes moyenné
sur l’ensemble de nos données en fonction de l’éloignement au
centre du disque.
une statistique suffisante dans chaque classe. Nous avons choisi les pas suivants :
pour 0 G< B/µ < 250 G des pas de 5 G, pour 250 G< B/µ < 1500 G des pas
de 15 G et pour 1500 G< B/µ < 3000 G des pas de 30 G.
3.4 Bruit des magnétogrammes et variation
centre bord des images
Cette section présente l’évolution temporelle et spatiale du bruit des ma-
gnétogrammes et des CLV que nous avons obtenue. Nous présentons aussi une
oscillation que nous avons observée dans le bruit des magnétogrammes, proba-
blement dû à des effets de projection produits par l’orbite du satellite SDO.
Nous montrons aussi que l’inhomogénéité du bruit des magnétogrammes est
faible et n’a pas d’impact sur nos résultats. L’impact des inhomogénéités dans
les CLV des images SDO/HMI et SDO/AIA sera discuté dans la section 4.5.
3.4.1 Caractéristiques du bruit des magnétogrammes
La figure 3.4 montre le niveau de bruit des magnétogrammes SDO/HMI
moyenné sur l’ensemble de la période que l’on considère. Le bruit croit vers le
limbe et passe d’une valeur de 8 G au centre à 14 G au limbe. Le bruit présenté
sur la figure 3.4 est celui obtenu en faisant l’hypothèse d’une variation unique-
ment radiale du bruit des magnétogrammes. La figure 3.5 montre la différence
relative entre le bruit des magnétogrammes obtenu en faisant l’hypothèse d’une
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Figure 3.5 – Différence relative entre le bruit moyen des ma-
gnétogrammes SDO/HMI calculé avec l’hypothèse d’une varia-
tion uniquement radiale et le bruit calculé sans cette hypothèse.
variation purement radiale et le bruit obtenu sans faire cette hypothèse. Pour
obtenir ce dernier nous avons ajouté au découpage en anneaux concentriques
(Sect. 3.3.2), une découpe suivant 12 secteurs de 30◦. Le résultat (Fig. 3.5) met
en évidence une légère asymétrie est-ouest des magnétogrammes. L’hémisphère
ouest présente un bruit 15% plus élevé au bord, soit environ 3 G, que celui
obtenu en faisant l’hypothèse d’une variation radiale. Ce bruit plus élevé est
en partie compensé par le bruit plus faible de 10% sur le limbe est. Sur un an-
neau circulaire, les différences entre l’hypothèse homogène et inhomogène sont
en moyenne de 2,5%.
La figure 3.6 montre l’évolution temporelle du bruit des magnétogrammes
entre 2010 et 2016 pour différentes positions sur le disque. Nous observons une
oscillation dans le bruit des magnétogrammes avec une période d’environ 6
mois. Cette oscillation est modulée par une enveloppe d’un an, on observe une
alternance d’un « grand » maxima suivi d’un « petit » maxima sur une période
de un an. Cette oscillation n’est présente qu’au limbe, au-dessus de 0,8 R.
La figure 3.7 présente le facteur de corrélation entre une série temporelle du
bruit présentant l’oscillation (courbe à 0,99 R sur la Fig. 3.6) et les séries de
bruit calculé à plusieurs positions sur le disque. Plus le facteur de corrélation
présenté sur cette figure est élevé, plus le bruit des magnétogrammes à cette
position présente une oscillation de forte amplitude. On observe que l’oscillation
est principalement présente au limbe. On observe aussi que l’oscillation n’est
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Figure 3.6 – Évolution temporelle du bruit des magnéto-
grammes sur l’ensemble de notre jeu de données, entre 2010 et
2016, pour plusieurs positions sur le disque solaire.
quasiment pas visible à l’est et à l’ouest du disque, où la corrélation atteint
respectivement 0,6 et 0,4. L’oscillation ne semble affecter que le limbe au niveau
du pôle Nord et du pôle Sud (corrélation supérieure à 0,8 dans les deux cas).
Nous avons étudié la corrélation de cette oscillation avec plusieurs indices
d’activité solaire, mais aucun de ces indices testés ne présente de corrélation
importante avec cette oscillation. Cette oscillation ne peut pas être expliquée
par l’activité solaire. J’ai cherché à modéliser cette oscillation en utilisant les
caractéristiques des observations. J’ai mis au point le modèle suivant :
y(t) = A× b20 +B × b0 +C × rsun +D (3.5)
avec b0 l’angle entre l’équateur solaire et le plan de l’écliptique et rsun le dia-
mètre apparent, en pixels, du Soleil sur le détecteur. Ces quantités ont la par-
ticularité de varier suivant une période de 1 an et b20 varient sur une période
de 6 mois. Via ce modèle, je suppose que le changement d’angle de visée du
satellite, ainsi que la taille apparente du Soleil, va modifier la taille apparente
des pixels. Par exemple, le diamètre apparent du Soleil sur le détecteur varie
d’environ 50 pixels au cours d’une année, ceci provoque un changement de 0, 02”
de la taille angulaire d’un pixel au centre du disque. Si la taille angulaire des
pixels est modifiée, la surface solaire correspondant à chaque pixel varie, et donc
l’échantillon sur lequel nous calculons l’écart-type est lui aussi modifié. Ce mo-
dèle permet d’expliquer pourquoi l’oscillation n’est visible qu’au limbe et aux
pôles. On peut montrer que pour un même changement de taille angulaire d’un
pixel, la taille équivalente sur le Soleil va augmenter proportionnellement à 1µ
vers le limbe. Donc cet effet de projection sera plus important au limbe, ce qui
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Figure 3.7 – Facteur de corrélation entre les séries temporelles
du bruit des magnétogrammes en plusieurs positions du disque
solaire et la série temporelle du bruit à 0,99 R.
explique pourquoi nous n’observons cette oscillation qu’au-dessus de 0,8 R.
L’observation de cette oscillation uniquement aux pôles s’explique par le fait
que l’angle b0 n’impacte que la direction verticale, et donc que la dimension
horizontale des pixels ne varie pas. Ce modèle permet de reproduire à 73% l’os-
cillation que nous observons. J’en conclus que l’oscillation observée dans le bruit
des magnétogrammes SDO/HMI est liée à des effets de projection dus à l’orbite
de SDO.
Ces bruits des magnétogrammes ne servant qu’à différencier les zones actives
des zones de Soleil calme, où sera calculé CLVQS , nous supposons que les effets
de cette oscillation et la légère asymétrie sont négligeables. Ces derniers peuvent-
être des pixels de facule ou du réseau dans le Soleil calme que nous définissons ;
mais le nombre de ces pixels sera faible (en moyenne 450 pixels pour 0 < µ <
0, 2, soit 0,14% du nombre total de pixels choisi), et comme nous utilisons une
médiane pour calculer CLVQS ils ne perturberont pas les résultats.
3.4.2 Caractéristiques des CLVQS des images
Nous présentons dans cette section les propriétés des CLVQS des images
SDO/HMI et SDO/AIA. Nous discutons de l’évolution temporelle des CLVQS ,
ainsi que les erreurs que nous faisons sur les calculs de ces dernières.
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Figure 3.8 – Variation centre bord observé au trois longueurs
d’onde que l’on considère.
La figure 3.8 montre l’évolution des CLVQS moyennées sur l’ensemble de
nos données en fonction de la distance au centre du disque et pour les trois
longueurs d’onde que nous considérons. La CLVQS montre dans les trois cas une
décroissance vers le limbe. Ceci est dû principalement à l’assombrissement centre
bord dû à l’atmosphère solaire (Sect. 3.3.3). On observe que cette décroissance
dépend de la longueur d’onde et est plus forte en UV que dans le visible. À
1600 Å, on observe une légère remonté de la CLVQS au limbe. Nous supposons
que ceci est dû à la présence de la raie C IV dans les observations à 1600 Å.
Cette raie étant originaire de la région de transition, et cette dernière étant plus
visible au limbe, il est probable que la contribution de la raie C IV à l’intensité
du canal 1600 Å augmente vers le limbe et crée un léger embrillancement.
La figure 3.9 montre l’évolution de l’intensité du Soleil calme mesurée par
SDO/HMI et SDO/AIA en fonction du temps pour différentes positions sur
le disque, ceci nous permettant d’illustrer comment la CLVQS des instruments
évolue au cours du temps. Nous avons choisi de représenter sur ces courbes
la différence relative entre l’intensité à un instant t et celle au premier jour
d’observation. On constate qu’au cours des 6 années les instruments ont subi
une dégradation de 15% dans le visible, 54% à 1600 Å et 23% à 1700 Å. Comme
nous le verrons au chapitre 5, une dégradation résiduelle est encore présente dans
les contrastes malgré nos traitements (Sect. 3.3). Cette dégradation résiduelle
est de 0,13% dans le visible et d’environ 3% dans l’UV. Cette dégradation
résiduelle est peut-être due aux erreurs faites lors de l’ajustement de la CLVQS
par le polynôme de degrés 2, et que nous détaillons plus loin.
On observe également dans la figure 3.9 des sauts brusques dans l’intensité
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(a)
(b)
(c)
Figure 3.9 – Évolution temporelle de l’intensité du Soleil calme
observée par SDO/AIA à 1600 Å (a), 1700 Å (b) et 6173 Å (c).
Ces courbes représentent la variation relative de l’intensité du
Soleil calme normalisée au premier jour de notre jeu de données
et pour plusieurs positions sur le disque.
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du Soleil calme mesurée par SDO/AIA. Ces sauts correspondent à des change-
ments de flatfield (Boerner et al., 2014). Le plus important changement a eu
lieu le 1er janvier 2012. L’examen des courbes de contraste en fonction du temps
présenté au chapitre 5 ne montre aucun saut résiduel supérieur à la variation
quasi journalière du contraste dans l’UV, estimée à 3%. Nous concluons que les
traitements que nous avons fait ont permis d’éliminer la majorité des variations
temporelles liées à la dégradation des instruments, ainsi que les changements
liés aux modifications des flatfield de SDO/AIA.
Les estimations de CLVQS que nous présentons ici possèdent des erreurs
ayant pour origine l’ajustement polynomial de la CLVQS observée afin de l’ap-
pliquer à toutes les valeurs de µ d’une image, et l’hypothèse d’homogénéité
que nous faisons lors de la mesure de CLVQS . Nous présentons ici l’ordre de
grandeur de ces erreurs, l’impact et les limitations que cela implique sur nos
résultats seront présentés dans la section 4.5.1. Pour estimer l’erreur faite lors
de l’ajustement, par un polynôme de degré 2, de la CLVQS que nous observons,
nous avons comparé l’écart relatif (∆fit) entre la CLVQS observé (CLVobsQS) et
celle produite par l’ajustement (CLVfitQS), c’est-à-dire ∆fit = |
CLV fitQS−CLV
obs
QS
CLV obsQS
|.
La valeur moyenne sur tous les anneaux et sur les 6 années de notre échan-
tillon de l’écart relatif dans le visible est de 0,2%, 0,75% à 1600 Å et 0,66% à
1700 Å. Cet écart n’est pas constant sur le disque, il est en général plus faible au
centre du disque et augmente vers le limbe. Une autre source d’erreur, comme
nous l’avons déjà mentionné, provient de l’hypothèse d’homogénéité que nous
faisons lors du calcul de CLVQS . Ces erreurs ne proviennent pas de l’assom-
brissement centre bord affectant nos images, mais des inhomogénéités présentes
dans le flatfield des instruments, et inclues dans la CLVQS que nous calcu-
lons. Afin d’évaluer ces inhomogénéités, nous avons recalculé CLVQS sur l’an-
née 2010, mais en découpant le Soleil en 42 anneaux concentriques (Sect. 3.3.3)
eux-mêmes découpés en douze secteurs de 30◦. Nous comparons alors l’écart
relatif (∆inho) entre la CLVQS obtenue via l’hypothèse homogène (CLVhomoQS )
et celle obtenue sans faire l’hypothèse d’homogénéité (CLVinhomoQS ), c’est à dire
∆inho = |
CLV inhomoQS −CLV
homo
QS
CLV homoQS
|. En moyenne sur tous les anneaux et sur les 6 ans
de notre échantillon, l’écart entre l’hypothèse d’une CLVQS homogène et une
CLVQS non homogène est inférieur à 2% dans l’UV et 0,2% dans le visible. Cet
écart est plus faible au centre du disque et augmente vers le limbe.
Les impacts de ces erreurs faites lors du calcul des CLVQS seront abordés
dans la section 4.5.1.
3.5. Conclusion 55
3.5 Conclusion
Dans le cadre de cette étude, nous utilisons des images à 6173 Å et des
magnétogrammes provenant de l’instrument SDO/HMI et les images dans l’UV
à 1600 Å et 1700 Å provenant de l’instrument SDO/AIA. Le jeu de données
que nous considérons comprend 465 points d’observations répartis sur plus de
6 ans entre août 2010 et décembre 2016.
Le but de notre étude est d’étudier les variations du contraste dans le do-
maine UV en fonction de la position des structures sur le disque, de leur champ
magnétique et du temps. Pour cela les données doivent être traitées pour sup-
primer les biais présents :
— les modifications du flatfield de SDO/AIA (Boerner et al., 2014) qui
causent des modifications temporelles de la réponse de l’instrument.
— Les instruments SDO/HMI et SDO/AIA se dégradent au cours des 6
années que l’on considère.
— l’assombrissement centre bord, dû à l’absorption par l’atmosphère solaire,
et les inhomogénéités dans le flatfield des instruments qui causent des
variations parasites en fonction de la position.
Les traitements qui ont été effectués, et présentés dans la section 3.3, ont
permis de corriger une grande partie de ces biais. Une dégradation résiduelle,
sans doute liée aux erreurs d’ajustement de la CLVQS , subsiste dans les courbes
de contraste. Cette dégradation est de l’ordre de 0,13% dans le visible et de
3% dans le visible, ce qui est faible comparé aux dégradations initiales de 15%
dans le visible, 54% à 1600 Å et 23% à 1700 Å. Ces traitements ont également
permis de faire disparaître les sauts, liés au changement de flatfield, observés
dans l’évolution temporelle de l’intensité du Soleil calme observé par SDO/AIA.
Nous montrons que des erreurs sont présentes dans les CLVQS que nous
avons évaluées. Ces erreurs proviennent de l’hypothèse d’homogénéité des flat-
field des instruments (inclus dans CLVQS), et de l’ajustement polynomial fait
des CLVQS observées. Nous estimons que l’ajustement pour un polynôme de
degrés 2 crée une erreur, moyennée sur tout le disque et sur l’ensemble de notre
échantillon, de 1% de la valeur de CLVQS dans l’UV et 0,02% dans le visible.
L’inhomogénéité quant à elle crée une erreur sur la valeur de CLVQS de 2%
dans l’UV et 0,2% dans le visible. Nous aborderons l’impact de ces erreurs dans
la section 4.5.1.
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Chapitre 4
Variation du contraste UV et
visible à la résolution des
instruments SDO/HMI et
SDO/AIA
Comparaisons avec les études
précédentes et limitations
Dans ce chapitre, je présente les contrastes calculés par pixel obtenus à par-
tir des traitements décrits au chapitre précédent. Le contraste des différentes
structures solaires et les impacts de ces résultats sur les modèles d’irradiances se-
ront présentés au chapitre suivant. Ce chapitre s’articule autour de cinq grandes
sections, la première section décrit le comportement du contraste des pixels en
fonction du champ magnétique et montre comment ce comportement peut être
expliqué en terme de tubes de flux. Dans la deuxième section, nous présentons
les variations du contraste en fonction de la position sur le disque solaire et
j’expliquerai les différences observées entre le comportement du contraste dans
le visible et l’UV via les propriétés des tubes de flux. Dans la troisième section,
nous discuterons des relations entre les contrastes obtenus à différentes lon-
gueurs d’onde. Ceci nous permettra de faire quelques remarques préliminaires
concernant les hypothèses faites par les modèles d’irradiance. La quatrième sec-
tion sera consacrée à la comparaison des résultats obtenus ici, à partir d’un jeu
de données ayant une statistique très importante (467 jours d’observations sur
6 années), avec ceux des études précédentes. Nous discuterons également de la
pertinence de certaines hypothèses faites dans ces précédentes études. Dans la
dernière section, nous quantifierons les erreurs qui subsistent dans les résultats
de cette étude et discuterons de l’impact que peuvent avoir ces erreurs sur les
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conclusions qui seront évoquées dans le chapitre suivant.
4.1 Contraste des pixels en fonction du champ
magnétique
4.1.1 Comportement du contraste
La figure 4.1 montre l’évolution du contraste des pixels en fonction du champ
magnétique. Sur cette figure, nous avons représenté la moyenne du contraste mé-
dian quotidien des pixels pour chaque intervalle en µ et B/µ donné. La figure
4.1 montre aussi la moyenne de l’interquartile (en anglais InterQuartile Range,
IQR) journalier du contraste (zones colorées sur la figure) qui illustre la dis-
persion journalière moyenne du contraste. Pour finir, les lignes pointillées sur
la figure donnent l’interquartile de la valeur médiane du contraste tout au long
de la période que nous considérons. Il s’agit d’une information supplémentaire
à celle donnée par la dispersion journalière moyenne, qui quantifie les déplace-
ments globaux de la distribution des contrastes. La très grande statistique que
nous avons à notre disposition nous permet de présenter des valeurs de contraste
pour des champs magnétiques allant jusqu’à 2,5 kG, soit un champ magnétique
près de 3 fois plus intense que le champ maximal étudié dans les précédentes
études (Ortiz et al., 2002 ; Yeo, Solanki et Krivova, 2013).
Le contraste des pixels montre une augmentation avec le champ magnétique
et atteint sa valeur maximale autour de 500 G, au centre du disque et en UV.
Ce contraste diminue ensuite au fur et à mesure que le champ magnétique
croît et passe en dessous du contraste du Soleil calme à environ B/µ ≈ 1.0 kG.
Le contraste devient ensuite constant pour les champs magnétiques de plus
de 1,5 kG au centre du disque solaire et principalement en UV. La valeur
maximale du contraste et la valeur pour laquelle Cλ = 1, c’est-à-dire la valeur
correspondant à la séparation entre structures sombres et structures brillantes,
sont fortement dépendantes de la position et de la longueur d’onde. Par
exemple, au centre du disque, les pixels pour lesquelles Cλ = 1 ont un champ
magnétique de 1,0 kG dans l’UV et de seulement ∼ 300 G dans le visible. De
même le contraste maximal est atteint à 370 G dans l’UV, contre B/µ = 170 G
dans le visible. Ces valeurs sont également très sensibles à la position ; vers
le limbe, le champ magnétique associé Cλ = 1 et celui associé au maximum
du contraste augmentent. La comparaison entre le comportement du contraste
que nous observons et le comportement du contraste prédit par les différents
modèles d’atmosphère pourrait permettre de contraindre ces derniers, et ainsi
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contraindre les modèles d’irradiance qui reposent sur ces modèles d’atmosphère.
Nous n’avons cependant pas eu accès aux contrastes fournis par les modèles
d’atmosphère et n’avons pas pu effectuer cette comparaison.
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Figure 4.1 – Évolution du contraste des pixels à 6173 Å (en
vert), à 1600 Å (en bleu) et à 1700Å (en rouge) en fonction
de la valeur du champ magnétique, et pour différentes positions
sur le disque solaire entre 0, 1 < µ < 1, 0. Les courbes pleines
montrent la moyenne du contraste journalier médian, tandis que
les zones colorées montrent la dispersion journalière moyenne
et les courbes en pointillés montrent la dispersion du contraste
médian tout au long des 6 ans de données que nous considérons.
Grâce à ces résultats, on peut pour la première fois quantifier la différence
entre les contrastes dans l’UV et le visible. Les contrastes dans l’UV sont, comme
attendu, plus importants que dans le visible, et on mesure (Fig. 4.2) que le
contraste dans l’UV est près de 3 fois supérieur au contraste dans le visible.
La figure 4.3 montre la région active AR12192 dans le visible et dans l’UV à
1700 Å. Le contraste plus fort dans l’UV que dans le visible est évident sur cette
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Figure 4.2 – Rapport entre les contrastes à 1600 Å et à 1700 Å
et le contraste à 6173 Å.
figure où les facules sont non détectables dans le visible, alors qu’elles le sont
clairement dans l’UV.
Le contraste à 1600 Å est plus élevé que celui à 1700 Å (Fig. 4.1 et Fig. 4.2).
L’hypothèse que nous proposons pour expliquer ce phénomène est la présence
de la raie C IV dans le canal à 1600 Å de SDO/AIA. Les observations UV de
SDO/AIA se font via deux bandes spectrales de 200 Å centrées sur 1600 Å
et 1700 Å. Donc la cause de la différence entre les contrastes à 1600 Å et
1700 Å doit nécessairement se trouver en dehors de la zone où se recouvrent les
observations de ces deux canaux, c’est-à-dire dans les intervalles 1500− 1600 Å
et 1700− 1800 Å. La raie C IV se situe justement dans ce premier intervalle,
à λ = 1548 Å. Elle est principalement émise par la région de transition (bien
au-dessus de la photosphère) et il s’agit d’une raie d’émission, on s’attend donc
à ce qu’elle vienne renforcer l’émission et donc le contraste du canal à 1600 Å.
On s’attend également à ce que ce renforcement s’accentue à l’approche du
limbe solaire, la raie C IV provenant de la région de transition subissant un
embrillancement au limbe, et étant donc plus visible (Phillips, 2008, 2.4.2,
p.44). Ce comportement correspond bien à ce que nous observons sur les figures
4.1 et 4.4 : le contraste à 1600 Å est bien plus élevé que le contraste à 1700 Å
et ceci s’accentue à l’approche du limbe, où l’écart entre le contraste à 1600 Å
et à 1700 Å est de plus en plus important.
4.1.2 Interprétation du comportement du contraste
Expliquons le comportement du contraste observé sur la figure 4.1 grâce
aux tubes de flux introduits au chapitre 1 (Fligge et Solanki, 2000). Cette
explication est valable, quelle que soit la longueur d’onde ou la position, sous
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(a) (b)
Figure 4.3 – Aspect de la région active AR12192 dans le visible
(a) et à 1700 Å (b) mettant en évidence le contraste plus fort en
UV comparé au visible.
réserve des modifications liées à l’angle entre la ligne de visée et la surface so-
laire détaillées dans la section 4.2.2.
Un tube de flux est en équilibre entre la pression extérieure du plasma et la
pression magnétique à l’intérieur du tube. Si le champ magnétique augmente,
la pression magnétique à l’intérieur du tube augmentera elle aussi. Le tube de
flux pourra donc soutenir une pression externe plus forte, et donc atteindre un
diamètre plus important. On peut donc estimer que plus le champ magnétique
est intense, plus le diamètre du tube de flux qui lui est associé est grand. Sur
la figure 4.1, les tubes de flux associé aux faibles champs magnétiques sont en
général petits. Comme nous l’avons vu au chapitre 1, dans un petit tube de
flux le chauffage radiatif en provenance des murs chauds du tube de flux va être
suffisant pour compenser la perte d’énergie liée à l’inhibition de la convection
par le champ magnétique. Le tube de flux apparaîtra donc brillant et sera asso-
cié à un contraste supérieur à 1. Au fur et à mesure que le champ magnétique
augmente, le diamètre du tube de flux augmente. En accroissant son diamètre,
le tube de flux va remplir, à la place du Soleil calme, de plus en plus le pixel de
l’instrument ; le contraste du pixel augmente, jusqu’au maximum de la courbe
de contraste. À ce moment-là, le chauffage radiatif provenant des parois n’est
plus suffisant pour contre balancer la perte d’énergie due à l’inhibition de la
convection ; le plancher froid du tube de flux commence à être visible. Lorsque
le champ magnétique augmente encore, cette zone froide grossit et emplit de
plus en plus le pixel de l’instrument, provoquant une diminution du contraste.
Quand celui-ci devient égal à 1, la contribution provenant de la surface du
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pixel rempli par la partie froide et sombre du tube de flux est exactement la
même que la contribution de la partie provenant des murs chaud et brillant.
L’excès d’intensité en provenance des murs compense ainsi exactement l’inten-
sité manquante du plancher froid et le contraste du pixel est de 1. Quand le
champ magnétique continue d’augmenter, le plancher froid remplit de plus en
plus le pixel et son contraste continue donc à décroître. Pour finir, quand le
champ magnétique devient extrêmement fort, le chauffage radiatif des parois
n’est plus efficace et l’inhibition de la convection est maximale, de plus le plan-
cher froid remplit complètement le pixel de l’instrument, le contraste devient
donc constant.
4.2 Contraste des pixels en fonction de la po-
sition
La figure 4.4 montre les variations du contraste des pixels en fonction de
la position sur le disque solaire. La position est ici mesurée par le cosinus de
l’angle héliocentrique (µ) et vaut 0 au limbe et 1 au centre du disque. Chaque
panneau représente une gamme de champ magnétique précise, correspondant
approximativement à un type de structure magnétique différente. Les champs
avec 0 G< B/µ < 45 G correspondent au Soleil calme, ceux avec 45 G< B/µ <
295 G au réseau photosphérique, ceux avec 295 G< B/µ < 1 kG aux facules, et
finalement ceux avec 1 kG< B/µ < 3 kG correspondent aux taches solaires. Sur
cette figure nous avons tracé la valeur moyenne du contraste journalier médian
et la moyenne de l’IQR journalier (zones colorées de la figure), qui représente
toujours la largeur moyenne de la distribution journalière du contraste.
4.2.1 Soleil calme
Le contraste pour des champs magnétiques compris entre 0 G et 45 G est
relativement constant, quelle que soit la position sur le disque (Fig. 4.4 (a)).
Ces champs magnétiques correspondent au Soleil calme, et cette constance en
fonction de la position indique que la CLVQS (Sect. 3.3.3) a été correctement
prise en compte au cours des étapes de traitement. On observe cependant une
remontée du contraste dans l’UV au centre du disque, et une augmentation
locale du contraste autour de µ = 0, 35 dans le visible. Ce comportement est
dû aux champs magnétiques que nous associons au Soleil calme sur cette figure.
La CLVQS a été corrigée en imposant que les pixels dont le champ magnétique
est compris entre 0 G et 24 G, au centre du disque, aient un contraste égal à 1.
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Figure 4.4 – Évolution du contraste des pixels en fonction de la
position. La position est indiquée par le cosinus de l’angle hélio-
centrique (µ), qui vaut 0 à proximité du limbe et 1 au centre du
disque. Chaque panneau de cette figure montre une gamme de
champ magnétique correspondant à un type de structure solaire.
Les courbes pleines montrent la moyenne du contraste journa-
lier médian, tandis que les zones colorées montrent la dispersion
journalière moyenne.
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Dans le premier panneau de la figure 4.4 on ne considère pas seulement les pixels
avec 0 G< B/µ < 24 G, mais en plus ceux avec 24 G< B/µ < 45 G, qui n’ont
pas été contraints d’avoir un contraste égal à 1 au cours de la correction de
la CLVQS . Le comportement de ces pixels n’est donc pas contraint et ne sera
pas forcément constant avec µ. Le comportement du contraste pour des champs
magnétiques plus élevés appuie cette hypothèse, pour des champs compris entre
45 G et 300 G, nous observons également une augmentation du contraste UV
au centre et une augmentation du contraste dans le visible autour de µ = 0, 35.
4.2.2 Facules
Les champs magnétiques compris entre 45 G et 1 kG (Fig. 4.4 (b), (c) et
(d)), correspondant aux champs magnétiques du réseau photosphérique et des
facules. Le contraste dans le visible associé à ces champs magnétiques (45 G<
B/µ < 1 kG) est inférieur 1 à 1 au centre du disque. Ce contraste augmente
ensuite pour devenir supérieur 2 à 1 au fur et à mesure que l’on s’approche du
limbe. Ce comportement est déjà connu dans le visible via la meilleure visibilité
des facules à proximité du limbe solaire.
Ce comportement peut être expliqué grâce à la géométrie des tubes de flux
(voir Chapitre 1). La figure 4.5 représente une coupe schématique d’un tube de
flux et la ligne de visée d’un observateur quelconque symbolisée par une flèche.
Lorsque le tube de flux est au centre du disque, la ligne de visée est normale
au tube de flux et pointe sur le plancher froid et sombre du tube de flux, et la
facule associée à ce tube de flux apparaîtra plus sombre que le Soleil calme. Vers
le limbe la ligne de visée s’éloigne de la normale du tube de flux et se rapproche
de plus en plus des murs chauds et brillants, le contraste de la facule associée
va donc augmenter.
Entre 45 G et 600 G, dans l’UV, on observe le comportement inverse au
comportement dans le visible, c’est-à-dire que les tubes de flux associés aux
facules apparaissent plus brillants au centre du disque solaire qu’à proximité
du limbe. De plus, ces pixels sont, en UV, toujours plus brillants que le Soleil
calme, ce qui rend l’utilisation d’images dans le domaine UV particulièrement
intéressante pour l’observation du réseau et des facules. Même si cela est déjà
connu, les modèles d’irradiance actuels reposent principalement sur des images
dans le domaine visible et, comme nous le mettrons en lumière au prochain cha-
pitre (Chapitre 5), l’utilisation d’images dans l’UV en plus d’images visibles et
1. C’est-à-dire que ces pixels sont moins brillants que le Soleil calme.
2. C’est-à-dire que ces pixels sont plus brillants que le Soleil calme.
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Figure 4.5 – Représentation schématique d’un tube de flux
magnétique. La flèche symbolise la ligne de visée de l’instrument.
θ correspond à l’angle héliocentrique, R au rayon du tube de flux
et ZW à la profondeur de la dépression de Wilson.
de magnétogrammes, pourrait permettre une amélioration des modèles d’irra-
diance. Cependant, ceci n’explique pas pourquoi le comportement du contraste
des facules dans l’UV est différent de celui dans le visible. Une explication que
nous excluons pour expliquer ce phénomène est un chauffage plus important
du centre du tube de flux par le rayonnement provenant des murs. Des mo-
difications de l’épaisseur optique du plasma, qui absorberait moins dans l’UV
que dans le visible, pourraient expliquer ce chauffage plus intense dans l’UV.
Au limbe, la portion de mur observée par l’observateur croîtrait et, puisque les
murs sont dans cette hypothèse plus froids que le centre du tube, le contraste du
tube de flux diminuerait. Cependant cette idée est incompatible avec le modèle
du tube de flux présenté précédemment et le comportement du contraste que
nous observons dans le visible (Fig. 4.4), et doit donc être exclue.
4.2.3 Taches solaires
Pour les champs magnétiques compris entre 1, 0 kG< B/µ < 3, 0 kG et
qui correspondent aux taches solaires, on observe un contraste inférieur à 1 au
centre du disque, et qui remonte petit à petit à l’approche du limbe. La raison
pour laquelle le contraste est inférieur à 1 au centre du disque et remonte lorsque
l’on s’éloigne du centre a été donnée précédemment (Sect. 4.2.2), et nous nous
concentrons ici sur l’interprétation physique du point de passage d’un contraste
inférieur à 1 à un contraste supérieur à 1, et des variations de sa position en
fonction de la longueur d’onde.
Suivant l’explication précédente, au moment où Cλ = 1 le flux manquant sur
le pixel en provenance du plancher froid est exactement compensé par le flux
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Figure 4.6 – Aspect d’une tache solaire au niveau du limbe so-
laire date à ajouter dans l’UV à 1600 Å à gauche, dans le visible
à 6173 Å au centre et dans l’UV à 1700 Å à droite. Contrai-
rement à ce que montre la figure 4.4, la tache solaire garde un
aspect sombre même à proximité du limbe solaire. Source : J-M.
Malherbe (private communication)
excédentaire provenant des murs chauds. La figure 4.4 (f) montre que cela ne
se produit pas au même endroit en UV et dans le visible. Pour les pixels avec
1, 0 kG< B/µ < 1, 5 kG, le contraste devient supérieur à 1 à partir de 0,71 R
(µ = 0, 7) dans l’UV, tandis qu’il faut attendre 0,95 R (µ = 0, 3) dans le
visible. Pour des champs magnétiques plus forts (1, 5 kG< B/µ < 3, 0 kG), le
phénomène est encore plus marqué puisque les pixels des taches restent sombres
quelque soit leur position sur le disque solaire dans le visible, et deviennent
brillants aux alentours de 0,91 R dans l’UV (0,89 R à 1600 Å et 0,95 R à
1700 Å).
Les conclusions présentées précédemment et illustrées par les figures 4.4 (e)
et (f) doivent être nuancées. Comme le montre la figure 4.6 certaines taches
solaires présentent un aspect sombre en UV même à proximité du limbe solaire,
contrairement à ce que suggère la figure 4.4 (f). Une explication à ce paradoxe
pourrait être le fait que nous supposons que le champ observé le long de la
ligne de visée est entièrement dû au champ radial, c’est-à-dire qu’il n’y a pas de
champs parallèles à la surface. Cette hypothèse n’est vraiment vérifiée que dans
les ombres des taches solaires. Dans les pénombres (Langhans et al., 2005),
les facules et le Soleil calme (Bonet, Cabello et Sánchez Almeida, 2012 ;
Lites et al., 2017) on trouve des champs magnétiques ayant une inclinaison non
normale à la surface solaire, et qui peuvent être surestimés au limbe lorsque l’on
considère le rapport B/µ. Donc dans la figure 4.4, les champs magnétiques entre
1, 5 kG< B/µ < 3, 0 kG ne seraient pas composés que de tache solaire, mais
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d’un mélange de taches solaires sombres et de facules braillantes, dont le champ
est surestimé à cause de l’utilisation de B/µ. Un tel mélange pourrait expliquer
le paradoxe entre les observations de la figure 4.6 et les mesures de contraste de
la figure 4.4.
Outre le fait que le champ magnétique n’est pas suffisant pour définir les struc-
tures (comme discuter dans la Sect. 5.1), cela souligne que l’utilisation de B/µ
comme indice du champ magnétique n’est peut être pas adéquate dans l’étude
du contraste, et que l’utilisation de magnétogrammes vectoriels dans les études
d’irradiance devrait être considérée.
4.2.4 Explications des différences entre le contraste à
1600 Å et 1700 Å
Pour finir, on observe sur la figure 4.4 une différence entre le comportement
du contraste à 1600 Å et à 1700 Å. On constate, comme dans la section 4.1.1,
que le contraste à 1600 Å est plus fort que celui à 1700 Å. La diminution
du contraste observée pour les pixels avec 45 G< B/µ < 600 G est moins
brusque à 1600 Å qu’à 1700 Å. L’augmentation du contraste pour les pixels avec
B/µ > 600 G est plus rapide à 1600 Å qu’à 1700 Å. Nous avions déjà proposé
que ces différences soient dues à la présence de la raie C IV dans le canal à
1600 Å, et ces observations viennent renforcer cette hypothèse. Le contraste
plus fort à 1600 Å s’explique par la présence de cette raie qui se rajoute à
l’émission du continuum, et augmente le contraste dans le canal 1600 Å. De
plus comme la raie C IV est une raie qui se forme plus haut dans l’atmosphère
solaire, dans la région de transition, elle sera donc plus visible à proximité du
limbe et son intensité sera plus forte au limbe (Phillips, 2008, 2.4.2, p.44).
Cette augmentation de l’intensité de la raie C IV à l’approche du limbe va
compenser la diminution de l’intensité dans le continuum dû à l’absorption par
l’atmosphère solaire et ainsi ralentir la décroissance du contraste à 1600 Å à
l’approche du limbe solaire.
4.3 Contraste des pixels en fonction de la lon-
gueur d’onde
Nous allons maintenant étudier les relations qui existent entre les contrastes
à différentes longueurs d’onde. La figure 4.7 présente la moyenne du contraste
médian journalier à une longueur d’onde en fonction du même contraste, mais
observé dans une autre longueur d’onde. La figure (a) montre le contraste dans
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Figure 4.7 – Comparaison du contraste au centre du disque à
1600 Å en fonction de celui 6173 Å (a), à 1700 Å en fonction de
celui à 6173 Å (b) et à 1700 Å en fonction de celui à 1600 Å (c).
Les droites en rouge représentent les approximations linéaires
reliant le contraste des facules (en pointillés) et des taches (en
tirets). La ligne en tirets de la figue (c) représente la relation
linéaire que l’on suppose entre 1600 Å et 1700 Å.
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l’UV à 1600 Å en fonction du contraste dans le visible à 6173 Å, la figure (b)
l’UV à 1700 Å en fonction de celui dans le visible à 6173 Å. Pour finir, la figure
(c) montre le contraste à 1700 Å en fonction du contraste à 1600 Å.
Sur la figure 4.7 (c), on observe que le contraste à 1700 Å est proportionnelle
à celui à 1600 Å (droite en tiret pointillé Fig. 4.7 (c)). La relation reliant les
contrastes à ces deux longueurs d’onde, quelle que soit la valeur du champ
magnétique, est :
C1700Å = 1, 06×C1600Å − 0, 18 (4.1)
Ce résultat pouvait déjà être supposé au regard de la similitude des courbes de
contraste à 1600Å et 1700Å présentée dans la figure 4.1.
Les figures 4.7 (a) et (b) montrent le contraste dans l’UV en fonction du
contraste dans le visible. Le contraste dans l’UV n’est clairement pas propor-
tionnel à celui dans le visible. Cependant si on considère individuellement chaque
structure comme définie dans la section 4.2 la relation entre le contraste dans
l’UV et le contraste dans le visible semble pouvoir être approximé par une rela-
tion linéaire. Prenons par exemple les champs magnétiques compris entre 45 G
et 295 G et correspondant au réseau photosphérique. Le contraste de ces pixels
dans l’UV à 1600 Å et celui dans le visible sont reliés par la relation (droite en
pointillé Fig. 4.7 (a)) :
C1600Å = 89, 7×C6173Å − 87, 1 (4.2)
Cette relation permet, entre 45 G et 295 G, de reproduire près de 82% des
variations du contraste à 1600 Å en fonction de celui à 6173 Å.
Dans le modèle SATIRE-S (Krivova, Solanki et Unruh, 2011) les
contrastes des structures entre 1150 Å et 1800 Å sont obtenus à partir d’une re-
lation linéaire avec les contrastes entre 1640 Å et 1740 Å, et cela dans le but de
prendre en compte les effets dus aux conditions de non-équilibre thermodyna-
mique local important à ces longueurs d’onde (Chapitre 2). Cette hypothèse de
linéarité, faite par le modèle SATIRE-S, entre les contrastes de ces deux bandes
spectrales est cohérente avec les observations que nous faisons d’une linéarité
entre les contrastes des structures aux différentes longueurs d’onde que nous
considérons.
4.4 Comparaison avec les études précédentes
Les résultats que nous avons obtenus dans le visible peuvent être comparés
aux résultats d’études précédentes, notamment à ceux obtenus par Ortiz et
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Figure 4.8 – Comparaison entre les contrastes dans le visible
au centre du disque obtenu dans la présente étude et ceux publiés
dans Ortiz et al., 2002.
al., 2002 et Yeo, Solanki et Krivova, 2013. L’objectif est de valider les
résultats que nous avons obtenus dans le domaine visible et ainsi les méthodes de
réduction que nous avons employées pour obtenir les contrastes. Les contrastes
dans les longueurs d’onde UV n’ayant jamais fait l’objet d’étude, la comparaison
dans le visible est le seul moyen à notre disposition pour valider les traitements
que nous avons effectués sur les données.
4.4.1 Comparaison avec Ortiz et al., 2002
La comparaison avec les travaux de Ortiz et al., 2002 montre un bon ac-
cord entre nos résultats et les leurs. La figure 4.8 montre la comparaison entre
les contrastes obtenus par Ortiz et al., 2002 à partir des données SOHO/MDI
et les contrastes que nous avons obtenus, au centre du disque. Le comporte-
ment des contrastes est similaire dans les deux études, avec un écart inférieur
à 1%, excepté pour les champs magnétiques autour de 45 G. La différence la
plus importante que l’on observe pour B/µ < 45 G est liée à la faible résolu-
tion de l’instrument SOHO/MDI qui ne permet pas de mettre en évidence le
fishhook dans les courbes de contraste. Ce dernier correspond à la diminution
locale du contraste autour de 45 G et est dû aux inter-granules sombres partiel-
lement résolues par l’instrument SDO/HMI. SOHO/MDI ne pouvant résoudre
les structures de cette taille, le fishhook ne peut être visible sur ces données et
il en résulte un contraste plus élevé (Kahil, Riethmüller et Solanki, 2017)
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Figure 4.9 – Comparaison entre les contrastes dans le visible
au centre du disque obtenu dans la présente étude et ceux publiés
dans Yeo, Solanki et Krivova, 2013.
4.4.2 Comparaison avec Yeo, Solanki et Krivova, 2013
La comparaison avec les travaux de Yeo, Solanki et Krivova, 2013
montre un très bon accord entre nos contrastes et les leurs. La figure 4.9 montre
la superposition des contrastes publiés par Yeo, Solanki et Krivova, 2013
et ceux que nous avons obtenus dans le visible, au centre du disque solaire.
On observe un excellent accord entre les deux séries de contraste jusqu’à 500 G.
Pour des champs magnétiques supérieurs à 500 G, le contraste obtenu par Yeo,
Solanki et Krivova, 2013 est supérieur au contraste que nous obtenons ; ce-
pendant, cette précédente étude ne s’intéressait qu’au réseau et aux facules
et ne sélectionnait que les pixels plus brillants que le Soleil calme ; on peut
donc s’attendre à ce que le contraste observé soit plus fort, particulièrement
pour les champs magnétiques supérieurs à 500 G où nous commençons à avoir
une coexistence de structures brillantes (facules) et de structures sombres (pé-
nombres). Cette hypothèse est confirmée quand nous traçons sur la figure 4.9
le contraste des structures brillantes (dont la définition sera donnée au chapitre
suivant). Les résultats de Yeo, Solanki et Krivova, 2013 correspondent par-
faitement aux nôtres, quelle que soit la valeur du champ magnétique, quand l’on
ne considère que les structures brillantes. Ceci est particulièrement intéressant
puisque cette précédente étude avait pris soin de moyenner sur 315s les images
et magnétogrammes de SDO/HMI pour supprimer tous les effets des modes-p
sur les données. Le très bon accord entre les contrastes provenant de ces deux
études montre que les effets des modes-p n’impactent pas nos résultats. La fi-
gure 4.11 montre la comparaison des contrastes que nous avons obtenus pour un
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Figure 4.10 – Comparaison entre les contrastes dans l’UV à
1700 Å au centre du disque obtenu dans la présente étude et
ceux obtenu par Yeo (non publié).
jour quelconque avec les contrastes publiés dans Yeo, Solanki et Krivova,
2013. Dans ce cas, même avec une statistique bien plus faible que la précédente
étude, nous observons toujours un très bon accord ; même si les contrastes de
ce présent travail sont plus bruités (puisque mesurés sur une seule journée),
la tendance générale correspond bien aux observations de l’étude précédente.
Nous concluons donc que les modes-p n’impactent pas les contrastes que nous
mesurons et que cet impact a été surestimé dans les précédentes études. Cette
conclusion est renforcée par la comparaison des contrastes obtenus par Yeo à
1700 Å (non publié) et les nôtres (Fig. 4.10) qui montre un excellent accord
entre les contrastes obtenus par Yeo, où les modes-p ont été retirées, et les
nôtres.
Nos résultats sont en parfait accord avec les précédentes observations de
contraste dans le domaine visible. Ceci valide notre analyse, bien que moins
stricte, puisqu’elle donne des résultats équivalents, et nous concluons que les
effets des modes-p ont été probablement surestimés dans les précédentes études.
4.4.3 Comparaison des fishhook avec Kahil, Riethmüller
et Solanki, 2017
Pour appuyer encore cette conclusion, nous pouvons observer le fishhook
précédemment évoqué. Cette diminution locale du contraste pour des champs
magnétiques de l’ordre de 45 G (Narayan et Scharmer, 2010 ; Kobel, So-
lanki et Borrero, 2011 ; Kahil, Riethmüller et Solanki, 2017) se révèle
très sensible à la résolution et à la manière dont les données sont traitées. La
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Figure 4.11 – Comparaison entre les contrastes dans le visible
et au centre du disque obtenu dans la présente étude pour trois
jours distincts avec ceux publiés dans Yeo, Solanki et Kri-
vova, 2013. On constate un très bon accord entre les contrastes
obtenus ici et ceux publiés précédemment, même dans le cas où
nous sélectionnons volontairement un échantillon très petit.
figure 4.12 montre le fishhook observé par Kahil, Riethmüller et Solanki,
2017 et celui que nous observons dans nos résultats. Le fishhook observé dans
notre étude est 70% plus faible et se produit pour des champs magnétiques
presque 3 fois moins forts que dans le cas de cette précédente étude.
Kahil, Riethmüller et Solanki, 2017 ont montré que la résolution de
l’instrument avait un fort impact sur les caractéristiques des fishhook, et la fi-
gure 4.12 montre comment celui-ci évolue lorsque l’on dégrade la résolution
des données, en passant d’une résolution de 0, 05” (SUNRISE/IMaX) à une
résolution de 0, 32” (Hinode/SOT). Cette baisse de résolution a pour effet de
diminuer la profondeur du fishhook de 28%, et de le déplacer vers des champs
magnétiques 1,8 fois moins intenses. La diminution de la résolution de l’instru-
ment diminue donc la profondeur du fishhook et la valeur du champ magnétique
pour laquelle il se produit. Si on suppose que la profondeur et la position du
fishhook diminuent linéairement avec la résolution de l’instrument, et comme
les données que nous employons ont une résolution de 0, 6”, soit 1,87 fois la
résolution de Hinode/SOT, on peut en déduire que notre fishhook doit être 53%
moins intense et se produire pour des champs magnétiques 3,3 fois plus faibles
que celui observé par Kahil, Riethmüller et Solanki, 2017. Ces valeurs
théoriques sont cohérentes avec ce que nous observons dans cette étude, les
différences entre le fishhook que nous observons et celui observé dans de précé-
dentes études semblent donc bien liées principalement à la faible résolution des
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Figure 4.12 – Comparaison entre le fishhook obtenu dans notre
étude et celui publié par Kahil, Riethmüller et Solanki,
2017. Sur la figure, la courbe en bleu représente le fishhook pu-
blié par Kahil, Riethmüller et Solanki, 2017 en utilisant
les données de SUNRISE/IMaX avec leur résolution maximale
de 0, 05”. La courbe rouge montre le fishhook de cette même
étude, mais après dégradation des données à la résolution de Hi-
node/SOT (0, 32”). L’impact de la dégradation de la résolution
est clairement visible sur la profondeur et la position du fishhook
.
données que nous utilisons. Ceci explique également pourquoi nous n’observons
pas de fishhook dans l’UV, alors que Kahil, Riethmüller et Solanki, 2017
observe un fishhook dans l’UV vers 50 G.
La comparaison de nos résultats avec les études précédemment publiées
ne montre aucune différence notable dans les valeurs et le comportement des
contrastes obtenus. Nous sommes donc confiants quant à la robustesse des
contrastes que nous avons obtenus et des conclusions qui en découleront au cha-
pitre suivant. Pour finir, étudions et évaluons les incertitudes sur les contrastes
que nous avons obtenus.
4.5 Incertitudes et limitations
Même si la comparaison avec les études précédentes montre un bon accord
avec les contrastes que nous obtenons et que nous en concluons que nos résul-
tats sont fiables, ceux-ci restent entachés d’erreurs qu’il nous faut quantifier.
Ces erreurs peuvent provenir soit des traitements que nous avons effectués sur
nos images (Chapitre 3), soit de problèmes instrumentaux, et notamment la
présence de lumière parasite.
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4.5.1 Incertitudes sur les contrastes
Notre objectif est de déterminer la part de la dispersion totale des pixels
σC(B/µ,µ) due au traitement que nous effectuons (Chapitre 3) et la part due
à la dispersion naturelle de l’intensité solaire. Le contraste d’un pixel à une
longueur d’onde donnée a été défini par l’équation 3.4 comme :
C(B/µ,µ) = I(B/µ,µ)
CLVQS(µ)
(4.3)
CLVQS correspond aux résultats de nos traitements, et
σCLVQS (µ)
CLVQS(µ)
correspond à
la dispersion relative due aux traitements que nous avons faits. I correspond à
l’intensité d’un pixel de l’image et peut s’écrire :
Ipixel(B/µ,µ) = I0(B/µ) + FF (µ) (4.4)
avec I0(B/µ) l’intensité "réelle" du Soleil et FF (µ) le flatfield résiduel de l’ins-
trument (Chapitre 3). À partir des équations 4.3 et 4.4, on peut montrer que la
dispersion du contraste des pixels est :
(
σC(B/µ,µ)
C(B/µ,µ)
)2
=
(
σI0(B/µ)
I0(B/µ)
)2
+
(
σFF (µ)
FF (µ)
)2
+
(
σCLVQS(µ)
CLVQS(µ)
)2
(4.5)
La dispersion du contraste des pixels est donc due à la dispersion intrinsèque
du Soleil (
(σI0(B/µ)
I0(B/µ)
)2
), à la dispersion induite par le flatfield de l’instrument
(
(σFF (µ)
FF (µ)
)2
) et à la dispersion induite par nos traitements (
(
σCLVQS (µ)
CLVQS(µ)
)2
). Si l’on
considère que la dispersion induite par le flatfield résiduel FF est plus faible que
celle induite par le flatfield original de l’instrument FF0, on peut montrer grâce
à l’équation 4.4 et en observant FF0 que la dispersion induite par le flatfield
résiduel est négligeable face à la dispersion intrinsèque du Soleil. On peut donc
assimiler la dispersion intrinsèque du Soleil à la dispersion des intensités des
pixels des images SDO/HMI et SDO/AIA, que l’on peut mesurer. On calcule
donc la dispersion relative du contraste des pixels par :
(
σC(B/µ,µ)
C(B/µ,µ)
)2
=
(
σI(B/µ)
I(B/µ)
)2
+
(
σCLVQS(µ)
CLVQS(µ)
)2
(4.6)
La figure 4.13 présente les importances relatives de la dispersion liée à la
variabilité naturelle du Soleil (en rouge) et celle liée à nos traitements (en bleu).
On observe pour toutes les longueurs d’onde que la dispersion du contraste des
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Figure 4.13 – Importance relative de la dispersion due aux
calculs de CLVQS (en bleu), et celle due à la dispersion natu-
relle des contrastes solaires (en rouge). La dispersion finale est
représenté par la ligne en pointillée noire.
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Figure 4.14 – Incertitudes sur le contraste moyen des pixels
au centre du disque en fonction du champ magnétique à 6173 Å
(en vert), à 1600 Å (en bleu) et à 1700 Å (en rouge).
pixels est dominée par la dispersion naturelle de l’intensité des pixels jusqu’à
environ 1,0 kG. On constate sur la figure 4.13 des valeurs supérieures à 1, elles
correspondent à des valeurs de champ magnétique où l’erreur relative sur CLVQS
est négative, et où la dispersion naturelle de l’intensité des pixels est supérieure
à la dispersion finale du contraste. Dans ces cas, l’erreur faite sur CLVQS a pour
effet de diminuer la dispersion du contraste final que nous obtenons.
Pour estimer l’incertitude que nous faisons sur le contraste moyen des pixels,
nous pouvons utiliser la dispersion du contraste que nous observons. Même si
comme nous venons de le voir, la majeure partie de cette dispersion est due
à la dispersion naturelle des intensités des pixels solaires, c’est la dispersion
totale du contraste des pixels qui va limiter la précision du contraste moyen.
En utilisant le théorème central limite, connaissant la dispersion σC(B/µ,µ) et le
nombre de pixels N pour chaque valeur de B/µ et de µ et pour un jour donné,
nous déduisons que l’erreur sur la valeur moyenne au cours des 467 jours que
nous observons est :
σ〈C(B/µ,µ)〉 =
σC(B/µ,µ)√
N × 467
(4.7)
La figure 4.14 montre la précision sur le contraste moyen au centre du disque
(Fig. 4.1 et 4.4) en fonction du champ magnétique et pour les trois longueurs
d’onde considérées. En moyenne, pour des champs magnétiques entre 0 G et
2,5 kG, le contraste moyen est connu avec une précision d’environ 0,2% en UV
et dans le visible. Les discontinuités dans l’incertitude du contraste à 250 G
et 1,5 kG présentes dans la figure 4.14 sont dues aux changements dans le pas
d’échantillonnage du champ magnétique (Sect. 3.3.4).
Lors de cette analyse, nous n’avons pas pris en compte toutes les sources
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Figure 4.15 – Valeur du champ magnétique corrigé de l’im-
pact des lumières parasites en fonction du champ magnétique
non corrigé. Le champ magnétique corrigé est plus intense que
le champ magnétique original. Le champ magnétique une fois
corrigé des lumières parasites est 1,37 (droite en rouge) fois plus
fort que le champ magnétique original.
d’erreurs. Nous avons par exemple négligé l’impact du bruit de photon sur nos
résultats. Cependant, si l’on considère que le bruit de photon est d’environ 1
ADU, on en déduit que celui-ci cause une erreur de l’ordre de 0,7% pour le Soleil
calme à 1600 Å, de 0,1% à 1700 Å et 0,002% à 6173 Å. Ceci reste bien inférieur
aux incertitudes présentées ici et elles semblent une estimation raisonnable des
erreurs de nos mesures.
4.5.2 Impact des lumières parasites
Un autre problème affectant nos images provient des lumières parasites dans
les instruments (Yeo et al., 2014a ; Criscuoli, Norton et Whitney, 2017).
Les études de Yeo et al., 2014a et Criscuoli, Norton et Whitney, 2017
ont mis en évidence que les lumières parasites provoquent une diminution du
champ magnétique et du contraste mesuré par SDO/HMI. Nous avons eu accès,
grâce à Jerry Harder, à des données SDO/HMI prises entre le 16 août et le 15
septembre 2012 corrigées des lumières parasites. La figure 4.15 montre la valeur
du champ magnétique des pixels provenant de magnétogrammes corrigés des
lumières parasites en fonction du champ magnétique des pixels provenant de
magnétogrammes non corrigés. Les pixels considérés dans cette figure ont été
sélectionnés dans un carré de 512 pixels de côté au centre du disque 3 le 16
août 2012. On observe que le retrait des lumières parasites de l’instrument
SDO/HMI a pour effet de multiplier par 1,37 la valeur du champ magnétique
3. Cette zone a été choisi afin de limiter les effets de la CLV.
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Figure 4.16 – Comparaison entre les contrastes dans le vi-
sible, à 6173 Å obtenus sans corriger les données SDO/HMI de
la lumière parasite (courbe rouge) et les contrastes obtenus en
corrigeant les données SDO/HMI de la lumière parasite (courbe
bleue).
des magnétogrammes, ce qui est cohérent avec les observations de Yeo et al.,
2014a. Une comparaison similaire de l’intensité des pixels des images SDO/HMI
à 6173 Å sur une zone 512 pixels de côté au centre du disque montre que le retrait
des lumières parasites provoque une augmentation de l’intensité des pixels d’un
facteur 1,2. Au final, l’impact combiné des lumières parasites sur le champ
magnétique et sur l’intensité des pixels est montré dans la figure 4.16. Cette
figure montre le contraste moyen dans le visible obtenu pour un jeu de données
compris entre le 16 août et le 15 septembre 2012, où les lumières parasites ont
été supprimées (courbe bleue) et où elles ont été conservées (courbe rouge). On
observe une différence dans les valeurs des contrastes obtenus, notamment pour
les champs magnétiques élevés (B/µ > 1.0 kG) où la différence relative peut
atteindre 50%. Au niveau des champs magnétiques plus faibles, aux alentours
B/µ ≈ 300 G, l’impact est plus faible, et est inférieur à 2%.
Nous venons ici de détailler les impacts des lumières parasites dans le vi-
sible et sur les champs magnétiques, mais nous ne pouvons pas faire la même
chose dans l’UV. Nous n’avons aucune information sur l’existence de lumières
parasites dans SDO/AIA. Boerner et al., 2012 ont montré que les canaux
UV de SDO/AIA souffrent de réflexions qui provoquent une image fantôme à
2′ au Sud-Est du disque. Cette image fantôme est prise en compte dans les
traitements de l’instrument, mais on ne peut pas exclure la présence d’autres
lumières parasites non prises en compte par les algorithmes de traitement de
l’instrument.
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Cependant, une récente discussion avec Sami Solanki (le 23/08/2018) amène
une nouvelle possibilité pour évaluer l’importance des lumières parasites de
SDO/AIA. En effet, les courbes de Planck associées aux taches solaires sug-
gèrent que leurs contrastes dans l’UV doivent être inférieurs à leurs contrastes
dans le visible. La différence entre le contraste des taches dans le visible et
l’UV pourrait donc permettre d’estimer les lumières parasites de SDO/AIA.
Nous n’avons pas eu le temps de pousser nos investigations sur cette hypo-
thèse, il nous faut notamment déterminer le contraste que devrait avoir les
taches d’après leurs courbes d’émissions corps noir. De plus, cela suggère que la
constance du contraste associé aux champs magnétiques élevés de la figure 4.1
ne serait pas due aux propriétés des tubes de flux, mais aux lumières parasites
de SDO/AIA.
Cependant, nous pouvons conclure que les lumières parasites n’impactent
pas la comparaison avec le modèle SATIRE-S que nous développerons au cha-
pitre suivant. Les paramètres libres du modèle SATIRE-S, telle que Bsat (Sect.
2.3.2) et Bcut (Sect. 5.1.1), étant ajustés via des magnétogrammes non corrigés
des lumières parasites, le retrait de ces dernières implique une réévaluation de
la valeur des paramètres libres du modèle. Donc la prise en compte des lumières
parasites n’a pas d’impact et n’est pas souhaitable pour la comparaison avec
le modèle SATIRE-S. Si nous prenions en compte l’impact des lumières para-
sites dans nos calculs de contraste, il nous faudrait aussi étudier l’impact de ces
lumières parasites sur le modèle SATIRE-S lui-même.
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4.6 Conclusion
Dans ce chapitre, nous avons présenté les contrastes des pixels en fonction du
champ magnétique et de la position sur le disque. On observe que le contraste des
pixels en fonction du champ magnétique augmente jusqu’à une valeur maximale,
atteinte aux alentours de 500 G en UV, avant de redescendre et de se stabiliser
pour les champs magnétiques associés aux taches. Ce comportement peut être
expliqué à l’aide de tubes de flux, en supposant que la taille du tube de flux
augmente avec le champ magnétique et que la brillance du tube de flux diminue
quand la taille de ce dernier augmente (Sect. 4.1.1, Fligge et Solanki, 2000).
La variation en fonction de la position du contraste des pixels montre une
augmentation du contraste au limbe. Ceci s’explique par une meilleure visibilité
des murs chauds, et brillants, des tubes de flux au limbe par rapport au centre
froid, et sombre, du tube. Ceci est particulièrement notable pour les taches où
le contraste inférieur à 1 au centre devient supérieur à 1 au limbe. Le moment
où la transition, pour les champs magnétiques associés aux taches, entre pixels
sombres et pixels brillants s’opère n’est pas le même en UV et en visible. Je
propose comme explication à ce phénomène une augmentation de la profondeur
de la dépression de Wilson dans le domaine UV. Nous notons également que
le contraste en UV pour des champs magnétiques entre 45 G et 595 G a un
comportement inverse à celui précédemment décrit, il diminue au limbe au lieu
d’augmenter. Nous ne parvenons pas à expliquer l’origine de ce comportement.
Ceci ne peut être expliqué par un chauffage radiatif plus important en UV
que dans le visible, car cette explication entre en contradiction avec le modèle
classique des tubes de flux qui explique bien le comportement du contraste des
taches et le comportement du contraste en fonction du champ magnétique. Nous
n’avons pas d’autres explications à proposer pour ce phénomène.
Les différences observées entre le comportement des contrastes à 1600 Å et
1700 Å peuvent s’expliquer par la présence de la raie C IV, provenant de la
région de transition, dans le canal à 1600 Å de SDO/AIA. Les différences de
comportement causées par la présence de la raie C IV auxquelles on pourrait
s’attendre, comme un contraste plus fort au limbe à 1600 Å, correspondent bien
aux observations que nous faisons.
On observe que les contrastes à 1600 Å et 1700 Å sont reliés par une rela-
tion linéaire, mais les contrastes dans le visible et l’UV ne sont pas reliés par
une relation linéaire. Cependant, si l’on considère une structure spécifique, le
contraste dans le visible est proportionnel à celui dans l’UV. Ces observations
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sont en accord avec les hypothèses du modèle SATIRE-S qui suppose une re-
lation linéaire entre le contraste des structures entre 1150 Å et 1800 Å et le
contraste entre 1640 Å et 1740 Å (2). Nos observations valident cette hypothèse
faite par le modèle SATIRE-S.
La comparaison des contrastes que nous obtenons avec ceux obtenus dans de
précédentes études donne un très bon accord. Les résultats de ces précédentes
études sont quasiment identiques à ceux que nous présentons. Il est même éton-
nant de trouver un si bon accord puisqueOrtiz et al., 2002 utilisait des données
provenant de SOHO/MDI, c’est à dire à une longueur d’onde différente et avec
une résolution moindre, et Yeo, Solanki et Krivova, 2013 effectuait des pré-
traitements beaucoup plus poussés, et prenant en compte l’impact des modes-p
sur les données de SDO/HMI. Le très bon accord que nous observons suggère
que l’impact des modes-p, et d’autres artefacts comme les pixels solitaires ont
été surestimés dans les études précédentes.
À partir de l’observation de la dispersion du contraste que nous calculons
et de la dispersion de l’intensité des pixels des images SDO/HMI et SDO/AIA,
nous concluons que la dispersion du contraste est principalement due à la va-
riabilité naturelle du Soleil. Le calcul de CLVQS ne peut pas expliquer plus de
20% de la dispersion des contrastes dans l’UV et plus de 25% dans le visible
(Fig. 4.13). La dispersion finale des contrastes, même si en grande partie due à
la dispersion naturelle du Soleil, est la principale limitation du contraste moyen.
À partir de la dispersion du contraste des pixels, nous montrons que le contraste
moyen est connu avec une précision moyenne de 0,2% dans l’UV et le visible.
Les lumières parasites des instruments sont problématiques. Dans le visible
nous avons pu avoir accès à des données nettoyées, et même si la valeur des
contrastes est fortement impactée, les variations du contraste avec le champ
magnétique ne semblent pas touchées. Puisque les conclusions et implications
sur les modèles d’irradiance que nous allons évoquer au chapitre suivant ne sont
dues qu’au comportement du contraste, il est peu probable que les lumières
parasites aient un impact sur les thèses qui seront défendues. De plus, notre
objectif étant de faire une étude critique des hypothèses faites par les modèles
d’irradiance, et ceux-ci ne prenant pas en compte les lumières parasites, ne
pas prendre en compte ces derniers n’a que peu d’impact sur nos conclusions.
Pour pouvoir discuter de l’impact des lumières parasites sur les conclusions
présentées au chapitre 5, il nous faudrait d’abord connaître l’impact de ces
lumières parasites sur les modèles que nous testons, notamment sur les valeurs
de leurs paramètres libres.
Nous venons de décrire les résultats par pixels de mes calculs, cependant
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notre objectif est de contraindre les modèles d’irradiance. Pour cela il nous faut
étudier les propriétés du contraste des structures magnétiques telles que définies
par les modèles. Il me sera alors possible de tester les hypothèses faites par les
modèles d’irradiance sur ces structures. C’est ce que je vais maintenant aborder
dans le chapitre suivant.
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Chapitre 5
Contraste des structures solaires
Impacts sur les hypothèses du modèle
SATIRE-S
Dans ce chapitre, je vais présenter le contraste des structures solaires utilisées
par le modèle SATIRE-S. Ce chapitre comprend quatre parties ; la première
présente la définition des structures du modèle SATIRE-S et compare l’accord
entre ces définitions et la distribution du contraste des pixels. La deuxième
partie se concentre sur des pixels qui semblent mal classifiés par le modèle
SATIRE-S. L’objectif sera de définir la nature de ces pixels, ainsi que l’impact
de cette mauvaise classification sur la qualité des reconstructions du modèle
SATIRE-S. La troisième partie présente la variabilité magnétique du contraste
des structures et son impact sur les reconstructions de la SSI. Cette section se
focalise sur la variabilité magnétique du réseau photosphérique et examine les
performances de la variabilité magnétique du réseau supposée par le modèle
SATIRE-S. Pour finir, la dernière partie présente l’évolution du contraste des
structures en fonction du temps. La constance du contraste au cours du cycle
solaire est une hypothèse forte faite par beaucoup de modèles et nous discuterons
de la vraisemblance de cette hypothèse vis-à-vis de nos résultats.
Dans ce chapitre, nous discutons nos résultats obtenus à 6173 Å et 1600 Å,
sauf dans l’étude de la variabilité temporelle du contraste. Les contrastes à
1700 Å donnent des résultats similaires à ceux à 1600 Å.
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5.1 Les structures du modèle SATIRE-S
5.1.1 Définitions
Le modèle SATIRE-S (Krivova, Solanki et Unruh, 2011 ; Yeo et al.,
2014b) est un des meilleurs modèles d’irradiance actuellement au point. Il per-
met notamment de reproduire avec une bonne précision les variations de la TSI
au cours du cycle (Chapitre 2). Nous avons choisi d’analyser critiquement ce
modèle en particulier puisque, en plus de ses bonnes performances, il se base
en grande partie sur des données similaires aux nôtres, obtenues à partir de
SDO/HMI. Ces observations sont utilisées par SATIRE-S pour définir les dif-
férentes structures présentes à la surface du Soleil, et nous allons utiliser les
critères fournis dans la version de SATIRE-S décrite dans Yeo et al., 2014b
pour identifier ces structures. Cette segmentation repose sur l’application de
seuils photométriques et en champ magnétique sur les données SDO/HMI. Le
modèle définit les 4 structures solaires différentes :
— le Soleil calme correspond à l’ensemble des pixels dont le champ magné-
tique est inférieur à 45 G (B/µ < 45 G)
— les pénombres correspondent à l’ensemble des pixels avec B/µ > 45 G et
0, 59 < C6173Å < 0, 87 (C6173Å correspond au contraste à 6173 Å observé
par SDO/HMI)
— les ombres correspondent à l’ensemble des pixels avec B/µ > 45 G et
C6173Å < 0, 59
— les facules correspondent à tous les pixels qui n’appartiennent ni aux
ombres, ni aux pénombres et avec 45 G< B/µ < 600 G
Cette limite de B/µ = 600 G pour les facules, nommée Bcut, a été introduite
dans Ball et al., 2011 et Ball et al., 2012. Au-delà de cette limite, les pixels ne
sont plus considérés comme des facules. Les critères d’identification des struc-
tures du modèle SATIRE-S leur attribuent bien une nature de facule, mais le
modèle suppose que cette nature est biaisée par des effets de projection au limbe
ou est liée à la canopée magnétique des taches solaires. Ces deux effets auraient
pour conséquence d’augmenter le champ magnétique de certains pixels du Soleil
calme et de les classer parmi les facules. Le modèle SATIRE-S les classent donc
parmi le Soleil calme. Pour étudier la validité de ce choix, nous avons choisi
de classer ces pixels (avec B/µ > 600 G et C6173Å > 0, 87) à part, et de les
nommer unclassified pixels.
Les masques de segmentation officiels du modèle SATIRE-S n’étant pas pu-
bliés, nous avons dû trouver un autre moyen que la comparaison directe pour
valider la segmentation que nous avons effectuée. Notre validation s’est appuyée
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Figure 5.1 – Distribution du contraste des pixels au centre
du disque et pour quatre intervalles de champ magnétique. Les
distributions du contraste des pixels des structures définis par
le modèle SATIRE-S sont aussi représentées : Soleil calme (en
bleu), facules (en jaune), pénombres (en vert), ombres (en rouge)
et unclassified pixels (en cyan).
sur deux aspects des masques SATIRE-S. 1) Les seuils magnétiques et photo-
métriques utilisés pour créer les masques SATIRE-S sont ajustés pour repro-
duire l’aire quotidienne des taches solaires (Daily Sunspot Area, DSA) observées
par le Solar Optical Observing Network (SOON). 2) Ces seuils sont également
ajustés pour reproduire un rapport de 0,2 entre l’aire des ombres des taches
solaires et l’aire totale des taches, telle que reporté dans les observations de
Brandt, Schmidt et Steinegger, 1990 et Solanki, 2003. Le DSA déduit
de nos masques et lissé par une fenêtre de un mois est corrélé à 97% avec le DSA
fournit par SOON. Le rapport entre l’aire des ombres et l’aire des taches que
nous obtenons à partir de nos masques est de 0, 18± 0, 04, soit une valeur co-
hérente avec le rapport attendu. Nous concluons que la segmentation que nous
avons effectuée sur nos images reproduit bien celle du modèle SATIRE-S.
5.1.2 Comparaison entre les structures SATIRE-S et la
distribution des contrastes
La figure 5.1 représente la distribution du contraste dans le visible et à
1600 Å pour quatre intervalles de champ magnétique. Les distributions à 1700 Å
(non représentées) sont similaires aux distributions à 1600 Å. Les intervalles de
champ magnétique choisis correspondent approximativement à différentes struc-
tures solaires. De haut en bas les champs magnétiques avec 0 G< B/µ < 45 G
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correspondent au Soleil calme, ceux avec 295 G< B/µ < 400 G correspondent
aux facules, ceux avec 595 G< B/µ < 640 G correspondent à la transition entre
les facules et les taches solaires et pour finir ceux avec 1, 0 kG< B/µ < 1, 5 kG
correspondent aux taches solaires. Dans chacune de ces gammes de champ ma-
gnétique, nous avons représenté par des points noirs la distribution du contraste
de tous les pixels au centre du disque et en courbe colorée la distribution de
chacune des structures définies par le modèle SATIRE-S.
La distribution du contraste de l’ensemble des pixels avec 295 G< B/µ <
640 G (deuxième et troisième ligne de la figure 5.1) montre une distribution
bimodale du contraste. On observe un mode plus brillant que le Soleil calme
et un autre plus sombre que le Soleil calme, et cela s’interprète comme une co-
existence pour une même valeur de champ magnétique de structures différentes
(facules et pénombres par exemple). On observe cette bimodalité quelle que soit
la position sur le disque et quelle que soit la longueur d’onde, y compris dans
le visible. Le champ magnétique seul n’est donc pas suffisant pour définir les
structures solaires, une information supplémentaire d’origine photométrique est
indispensable. C’est ce que fait le modèle SATIRE-S en utilisant des images
dans le visible en plus des magnétogrammes pour identifier les structures so-
laires.
L’accord entre la distribution générale des contrastes et les distributions de
chaque structure du modèle SATIRE-S est très bon, y compris en UV où nous
validons pour la première fois la segmentation de SATIRE-S. On observe un
très bon accord entre la bimodalité observée et décrite précédemment et les dis-
tributions des structures SATIRE-S : chaque mode de la bimodalité correspond
à une structure particulière du modèle SATIRE-S. Les facules et les taches se
dissocient naturellement par leur contraste, chacune de ces structures corres-
pondant à un mode de la bimodalité. La segmentation de SATIRE-S reproduit
bien cela, quelle que soit la longueur d’onde. Cependant, le mode plus brillant
que le Soleil calme entre 595 G< B/µ < 640 G ne correspond pas aux facules,
mais aux unclassified pixels que nous avons définis. Même si dans le visible ce
mode apparaît centré autour de C = 0, 95, ce n’est pas le cas dans l’UV où il
est centré autour de C = 2, 7, c’est-à-dire un contraste clairement plus brillant
que celui du Soleil calme (C = 1). Il semble donc que les unclassified pixels
aient, dans l’UV, une distribution plus semblable à celle des facules qu’à celle
du Soleil calme.
Si l’on se concentre sur la distribution du contraste des taches solaires, on
observe une distribution unique ; il semble donc que les ombres et les pénombres
qui composent les taches solaires ne se séparent pas naturellement suivant leur
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Figure 5.2 – Évolution du contraste des structures définies par
le modèle SATIRE-S en fonction du champ magnétique, et au
centre du disque à 6173 Å (a) et 1600 Å (b). Ces figures montrent
le contraste, moyenné sur l’ensemble de notre échantillon, de
tous les pixels (en noir), du Soleil calme (en bleu), des facules
(en jaune), des pénombres (en vert), des ombres (en rouge) et
des unclassified pixels (en cyan).
contraste. L’observation des distributions du contraste défini par SATIRE-S
montre un seuil brutal pour un contraste de 0,59 dans le visible. Au niveau
de ce seuil, le nombre de pixels de pénombres chute brutalement à 0 et celui
des ombres passe brutalement de 0 au niveau qu’avaient les pénombres. Dans
l’UV, on n’observe pas de seuil brutal entre les ombres et les pénombres, par
contre les distributions des ombres et des pénombres sont très similaires et
se recouvrent fortement. Cette distinction entre les ombres et les pénombres
est donc purement artificielle et ne correspond à aucune particularité de la
distribution globale des contrastes des pixels.
La figure 5.2 montre l’évolution du contraste des 4 structures du modèle
SATIRE-S en fonction du champ magnétique. Les valeurs présentées ici sont
uniquement celles au centre du disque solaire à 1600 Å et 6173 Å. On observe
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que le contraste des facules (en jaune sur la figure) est nettement plus impor-
tant dans l’UV que dans le visible. On retrouve cette conclusion, présentée au
chapitre 4, alors que la définition des structures est ici plus stricte. On observe
que le contraste des structures n’est pas constant quand le champ magnétique
augmente. Par exemple on observe que le contraste des ombres des taches so-
laires (en rouge) diminue de 75% dans le visible et de 60% à 1600 Å. Pour les
facules, on observe une augmentation de 5% dans le visible et de 70% dans l’UV.
On constate que les variations du contraste en fonction du champ magnétique
dépendent fortement de la structure et de la longueur d’onde que l’on considère.
Cette observation contredit les hypothèses du modèle SATIRE-S, qui, sauf pour
le réseau photosphérique, considère que le contraste des structures est constant
avec le champ magnétique. Nous étudierons dans la section 5.3 si cette varia-
bilité magnétique du contraste a un impact sur la qualité des reconstructions
d’irradiance du modèle SATIRE-S.
L’observation du contraste des unclassified pixels montre que celui-ci se situe
dans la prolongation immédiate du contraste des facules. Il apparaît également
dans l’UV beaucoup plus brillant que le contraste du Soleil calme, quel que soit
le champ magnétique. Il semblerait donc que les unclassified pixels soient plus
apparentés aux facules dans le domaine UV qu’au Soleil calme. Cependant, le
modèle SATIRE-S associe un contraste de Soleil calme à ces pixels quelle que
soit la longueur d’onde, et puisque dans l’UV le vrai contraste de ces pixels est
environ 2,5 fois plus fort que le contraste du Soleil calme, l’assimilation de ces
pixels à des pixels de Soleil calme dans l’UV pourrait dégrader la qualité des
reconstructions du modèle SATIRE-S (Sect. 5.2).
5.2 Propriétés des unclassified pixels
Dans cette section nous allons étudier la nature et l’impact des unclassified
pixels sur les reconstructions du modèle SATIRE-S dans le domaine UV. Ces
pixels, définis comme tous pixels n’étant ni une pénombre, ni une ombre et avec
B/µ > 600 G, sont supposés être des artefacts incorrectement identifiés comme
des facules à cause soit d’effets de projection dus à la proximité du limbe solaire,
soit à la canopée magnétique des taches solaires, et ils sont comptés parmi les
pixels du Soleil calme. Dans le visible le contraste de ces pixels reste proche de
celui du Soleil calme, mais dans l’UV ces pixels sont clairement plus brillants
que le Soleil calme et leur contraste est similaire à celui des facules. Dans le
domaine UV, compter ces pixels avec ceux du Soleil calme pourrait dégrader la
qualité de reconstruction d’irradiance.
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Figure 5.3 – Distribution des longitudes (en rouge) et des la-
titudes (en bleu) des unclassified pixels.
Nous montrons que ces pixels appartiennent aux facules, et que compter ces
pixels parmi le Soleil calme ou parmi les facules ne modifie pas la qualité des
reconstructions d’irradiance.
5.2.1 Nature des unclassified pixels
La figure 5.3 montre la distribution en latitude en bleu et en longitude
en rouge des unclassified pixels. On observe une concentration des unclassified
pixels au niveau des bandes d’activé où l’on trouve les taches solaires, entre ±30◦
de latitude (Solanki, 2003). La distribution en longitude montre une concen-
tration de unclassified pixels au niveau du limbe solaire. Mais un grand nombre
de unclassified pixels se situe loin du limbe solaire, 70% des unclassified pixels
se situent entre ±60◦ de longitude. Un accroissement du champ magnétique dû
à des effets de projection au limbe, tel qu’avancé par le modèle SATIRE-S, ne
permet donc pas d’expliquer la majeure partie des unclassified pixels. De plus,
ces pixels semblent liés aux régions actives, comme le montre leur concentration
dans les latitudes actives.
Pour montrer que les unclassified pixels sont liés aux facules et non aux
taches solaires, nous avons calculé la distance minimale entre les unclassified
pixels et les facules ou les taches solaires. Nous considérons chacun des unclas-
sified pixels et calculons la distance entre chacun d’eux et tous les pixels de
taches (ombres ou pénombres) et de facules. Nous ne gardons dans les deux cas
que la distance minimale. En moyenne, la distance minimale séparant un un-
classified pixel d’une tache solaire est de 88,59 pixels, soit 38,59 Mm ; tandis que
celle séparant un unclassified pixel d’une facule n’est que de 1,34, soit 0,58 Mm.
Les unclassified pixels sont donc 66 fois plus proches des facules que des taches
solaires.
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Nous concluons que ces pixels font partie des facules et ne peuvent être
expliqués par des effets de projection. De plus, la distance entre les taches et
ces pixels (≈ 39 Mm) semble trop importante pour que des effets de canopée
magnétique soient à l’origine du fort champ magnétique de ces pixels. Nous
allons maintenant montrer que la classification erronée de ces pixels parmi les
pixels de Soleil calme ne modifie pas de manière significative les reconstructions
du modèle SATIRE-S.
5.2.2 Impact des unclassified pixels dans le domaine UV
Afin d’étudier l’impact des unclassified pixels, nous définissons une SSI nor-
malisée comme :
PSSI(t) =
∑
i,µ
Si(t,µ)Ci(µ)
IQS(µ)
IQS(µ = 1)
(5.1)
avec Ci et Si le contraste et la surface du disque 1 occupée par la structure
i. Cette SSI normalisée correspond à la SSI normalisée par l’irradiance prove-
nant d’un Soleil entièrement recouvert de Soleil calme et ayant une CLV plate.
Par la suite nous mentionnerons cette quantité sous le terme de SSI normalisée.
Pour pouvoir comparer nos reconstructions avec les observations de l’instru-
ment SORCE/SOLSTICE (version 15), nous avons étalonné les résultats de
chaque reconstruction en effectuant un ajustement linéaire avec les données
SORCE/SOLTICE afin de déterminer le facteur de conversion à appliquer à
nos SSI normalisées.
Le contraste que l’on assigne à chaque structure va également influencer les
résultats de la SSI normalisée que l’on calcule. On observe des différences rela-
tives dans l’amplitude de la SSI reconstruite par l’équation 5.1 allant jusqu’à
20% suivant la valeur que l’on attribue au contraste des structures. N’ayant pas
accès aux contrastes théoriques utilisés par le modèle SATIRE-S, nous avons
utilisé la moyenne sur le champ magnétique du contraste de chaque structure.
Le choix de la définition du contraste que l’on utilise dans l’équation 5.1 n’a
pas d’impact sur les observations que nous faisons ici. Les hypothèses que nous
testons ne portent pas sur la valeur des contrastes, mais sur le comportement de
ces derniers et sur la classification des pixels, et nous ne comparons pas direc-
tement les valeurs absolues de la SSI que nous obtenons. Donc, tant que nous
1. À ne pas confondre avec le filling factor introduit dans la section 2.3.2. Cette surface
provient ici de la transformation de la somme sur tous les pixels (Eq. 2.8) en une somme sur
l’ensemble des structures.
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Figure 5.4 – Reconstruction de la SSI en considérant les un-
classified pixels comme des facules (en rouge) et les considérant
comme du Soleil calme (en vert). En bleu, nous avons représenté
la SSI mesurée par SORCE/SOLSTICE sur cette période et dans
le domaine de longueur d’onde du canal 1600 Å de SDO/AIA.
Le bas de la figure montre le résidu normalisé entre les deux
reconstructions et la SSI mesurée par SORCE/SOLSTICE.
définissons de manière identique le contraste de chaque structure, la manière
dont nous définissons le contraste n’impactera pas nos conclusions.
Dans l’équation 5.1, nous ne prenons pas en compte la variabilité du réseau
photosphérique, introduite via le filling factor des pixels présentés dans la sec-
tion 2.3.2. Nous considérons ici que les pixels du réseau photosphérique sont
assimilés aux facules.
La figure 5.4 montre les résultats de la reconstruction dans l’UV à 1600 Å
dans les cas où l’on considère les unclassified pixels comme des facules (en rouge)
ou comme du Soleil calme (en vert). La figure montre, en bleu, la SSI observée
par l’instrument SORCE/SOLSTICE (version 15) et intégrée sur la bande pas-
sante du canal à 1600 Å de SDO/AIA. Aucune différence majeure entre la SSI re-
produite par les deux reconstructions et les observations de SORCE/SOLSTICE
n’est observable. Les résidus (panneau inférieur de la Fig. 5.4) entre chacune
des deux reconstructions et les observations de SORCE/SOLSTICE ne montrent
aucune différence, cela se traduit par la superposition des deux résidus sur le
panneau inférieur de la figure 5.4.
Nous concluons que le contraste attribué aux unclassified pixels n’a pas d’im-
pact sur les reconstructions d’irradiance dans le domaine UV. L’absence d’im-
pact sur les reconstructions, malgré une importante différence de contraste, est
due au faible nombre de ces pixels ; ceux-ci ne représentent que 0,6% du nombre
total des pixels de facules. Leurs nombres sont beaucoup trop faibles pour qu’ils
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aient un impact mesurable sur les reconstructions de SSI, quelle que soit la
longueur d’onde. Cependant, la nature exacte de ces pixels n’aurait pu être dé-
terminée sans les informations provenant du domaine UV. Ceci montre qu’une
information photométrique et une information magnétique ne permettent pas
de lever totalement l’ambiguïté sur la nature de certaines structures. Je pense
que l’ajout d’une information photométrique provenant d’images acquises dans
l’UV, en plus des informations magnétiques et photométriques acquises dans le
visible, pourrait permettre de lever ces ambiguïtés et d’améliorer l’identification
des structures dans les modèles d’irradiance.
5.3 Impact de la variabilité magnétique du
contraste sur le modèle SATIRE-S
Dans cette section nous allons étudier l’impact de la variabilité magnétique
du contraste sur les reconstructions de SSI. Les modèles, comme SATIRE-S,
supposent que le contraste des structures solaires est constant avec le champ
magnétique, à l’exception de celui du réseau photosphérique ; or cela ne cor-
respond pas aux observations que nous avons présentées dans la section 5.1.2.
Nous montrons que cette variabilité magnétique n’a pas d’impact mesurable,
aux incertitudes près, sur les reconstructions de SSI, sauf dans le cas du réseau
photosphérique, et que la relation entre le contraste du réseau et le champ ma-
gnétique supposée par le modèle SATIRE-S (Sect. 2.3.2) n’est pas valable dans
l’UV.
Pour comparer les résultats provenant des différentes reconstructions, nous
avons choisi d’utiliser leur fonction de cohérence. La fonction de cohérence est
un outil statistique permettant d’examiner la relation entre deux signaux à
partir de la corrélation de ceux-ci. Elle s’apparente à une fonction de corrélation
spectralement résolue. La fonction de cohérence entre deux signaux x(t) et y(t)
se définit comme :
Cxy(f) =
|Gxy(f)|2
Gxx(f)Gyy(f)
(5.2)
avec Gxy(f) la densité spectrale de puissance de la corrélation croisée de x(t) et
y(t) ; et Gxx(f) et Gyy(f) la densité spectrale de puissance de l’autocorrélation
à chaque fréquence f des signaux x(t) et y(t). La valeur Cxy(f) donnera donc
à chaque fréquence f la similarité entre les variations de x(t) et y(t). Cxy(f)
est compris entre 0 et 1 et plus sa valeur est proche de 1, plus les signaux x(t)
et y(t) sont similaires à la fréquence considérée.
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Figure 5.5 – Facteur de cohérence entre différentes recons-
tructions de la SSI normalisée supposant différentes variabili-
tés magnétiques du contraste des structures, et les données de
SSI fournies par SORCE/SOLSTICE. Les zones colorées repré-
sentent l’erreur à 1σ faites sur le calcul du facteur de cohérence.
La figure 5.5 présente le facteur de cohérence entre les cinq reconstructions
que nous avons faites et les données de SORCE/SOLSTICE. La première re-
construction, en rouge, utilise les contrastes observés et dépendants du champ
magnétique (Fig. 5.2) pour reconstruire la SSI. Cette reconstruction présente
le facteur de cohérence le plus élevé de toutes les reconstructions et donc le
meilleur accord avec les données de SORCE/SOLSTICE. La seconde recons-
truction, en bleu, utilise un contraste constant pour toutes les structures, y
compris pour le réseau photosphérique. Comme dans la section 5.2, le contraste
a été défini comme la moyenne sur le champ magnétique et sur les 6 ans d’ob-
servations du contraste de chaque structure et dans ce cas on néglige donc la
variabilité magnétique du réseau supposé par le modèle SATIRE-S. Cette re-
construction présente un bon accord avec les données de SORCE/SOLSTICE
bien que cet accord soit moins bon que dans le cas précédent, comme le montre
la valeur plus faible du facteur de cohérence associé à cette reconstruction. Les
différences entre cette reconstruction et le cas précédent, où l’on considère la
variabilité magnétique du contraste de chaque structure, ne sont sensibles que
sur des périodes supérieures à 100 jours. Pour des périodes inférieures à 100
jours, la différence est inférieure à 1σ. Pour finir, une troisième reconstruction,
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en trait plein noir, utilise un contraste constant pour toutes les structures et
assimile les pixels du réseau aux facules. Cette reconstruction présente le fac-
teur de cohérence le plus faible et donc le moins bon accord avec les données
SORCE/SOLSTICE. Cette reconstruction justifie la nécessité de prendre en
compte le réseau comme structure à part entière, comme le fait déjà la majeure
partie des modèles d’irradiance.
Deux autres reconstructions ont été effectuées avec pour objectif d’étudier si
la variabilité magnétique du réseau supposé par le modèle SATIRE-S améliore
l’accord avec les données. Le modèle SATIRE-S utilise la relation suivante pour
estimer le contraste d’un pixel du réseau (Fligge, Solanki et Unruh, 2000) :
CNet =
B
Bsat
×Cfac +
(
1− B
Bsat
)
×CQS (5.3)
avec Bsat = 230 G (Yeo et al., 2014b).
La reconstruction en pointillé jaune sur la figure 5.5 montre la reconstruc-
tion obtenue en appliquant l’équation 5.3 au contraste des pixels du réseau
au lieu de la variabilité magnétique observée. Le facteur de cohérence associé
à cette reconstruction est similaire à celui de la reconstruction utilisant un
contraste constant pour toutes les structures, y compris le réseau. La relation
linéaire supposée par le modèle SATIRE-S pour la variabilité magnétique
du contraste du réseau n’améliore donc pas la qualité des reconstructions
d’irradiance à 1600 Å. Si l’on utilise la variabilité magnétique observée du
réseau photosphérique, courbe en pointillé noire, on observe une amélioration
importante de la qualité de la reconstruction, cette reconstruction montrant
un accord avec les données SORCE/SOLSTICE similaire à la reconstruction
utilisant un contraste variable pour toutes les structures. La figure 5.6 compare,
dans le visible et à 1600 Å, le contraste du réseau que l’on observe avec celui
supposé par par le modèle SATIRE-S (Eq. 5.3). Dans le visible, le contraste
prédit par SATIRE-S n’est pas égal au contraste que l’on observe, mais la
différence entre le contraste du réseau prédit par le modèle SATIRE-S et celui
observé est inférieure à 1σ. Dans l’UV, on constate que le contraste supposé
par le modèle SATIRE-S est nettement en dessous, de plus de 1σ autour de
B/µ = 100 G, du contraste effectivement observé pour le réseau. Le modèle
SATIRE-S sous-estime donc le contraste du réseau et sa contribution à la
variabilité de la SSI. En dehors d’un ajustement polynomial de degré 2, nous
ne sommes pas parvenus à déterminer une relation « simple » entre le contraste
effectivement observé et la quantité BBsat du modèle SATIRE-S. L’obtention
d’une nouvelle relation pour tenir compte de la variabilité magnétique du
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Figure 5.6 – Contraste du Soleil calme (en bleu) et des fa-
cules (en jaune) en fonction champ magnétique, et au centre du
disque, à 6173 Å (a) et 1600 Å (b). Nous représentons en rouge
l’évolution du contraste supposé par le modèle SATIRE-S.
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contraste du réseau pourrait être une amélioration intéressante du modèle
SATIRE-S. Notamment pour la prise en compte des variations séculaires de la
SSI qui trouvent peut être leur origine dans des changements dans le réseau
photosphérique (Withbroe, 2006).
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Figure 5.7 – Évolution temporelle du contraste journalier
moyen des structures à 6173 Å (en vert), à 1600 Å (en bleu)
et 1700 Å (en rouge) au centre du disque et entre août 2010 et
décembre 2016.
5.4 Stabilité temporelle des contrastes
La dernière hypothèse faite par tous les modèles et que nous avons testée est
la constance dans le temps du contraste des structures solaires. Cette hypothèse
implique que les variations de l’irradiance ne sont dues qu’à des changements
dans la proportion du disque couvert par les structures. Il s’agit donc d’une
hypothèse fondamentale de tous les modèles d’irradiance et même de notre
compréhension des variations de l’irradiance au cours du cycle (Chapitre 2).
La figure 5.7 montre l’évolution du contraste des différentes structures du
modèle SATIRE-S au cours des 6 ans de données que nous avons considérées. Le
contraste de chacune des structures a été moyenné sur l’ensemble des valeurs de
champ magnétique qui leurs sont associées. On observe sur la figure 5.7 (a) que
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le contraste du Soleil calme, dans les trois longueurs d’onde observées, n’est pas
égal à 1. Ceci est dû à la moyenne sur le champ magnétique que l’on effectue,
le contraste du Soleil calme n’étant pas constant entre 0 G et 45 G, variant par
exemple de 1 à 1,65 à 1600 Å. Nous pensons que ceci est dû à l’inclusion de
pixels du réseau parmi les pixels du Soleil calme. Il semble donc que le seuil
servant de limite entre les régions calmes et actives, et fixé à Bthresh = 3× σB,
soit trop élevé et ne permette pas de différencier correctement le Soleil calme et
le réseau.
On observe également une décroissance du contraste du Soleil calme de 3%
dans l’UV et 0,13% dans le visible au cours des 6 années considérées. Cette
décroissance est due à des dégradations instrumentales non prises en compte
durant les traitements des images. Ces dégradations résiduelles doivent être
comparées aux dégradations initiales subies par les instruments sur cette pé-
riode, qui étaient de 15% dans le visible, 50% à 1600 Å et 25% à 1700Å. Nos
traitements ont donc permis de diminuer grandement la dégradation subie par
les données.
La figure 5.7 montre aussi des variations quasi journalières du contraste des
différentes structures. Ceci peut s’expliquer par des effets statistiques dus à
la taille finie de notre échantillon. Le théorème central limite nous permet de
déterminer la variabilité, due aux effets de statistique, attendue du contraste
journalier des différentes structures, en utilisant la dispersion des contrastes des
pixels et le nombre de pixels indépendant de chaque structure. Comme nous
considérons ici les structures solaires, tous les pixels de l’image ne peuvent être
considérés indépendants. Pour estimer ce nombre de pixels indépendants, nous
divisons le nombre de pixels présents au centre de l’image par la taille, en pixels,
de chaque élément des structures solaires que l’on considère. Nous supposons en
faisant cela que les pixels constituants chaque éléments d’une même structure
(par exemple les granules composant le Soleil calme) ne sont pas indépendants,
mais que chaque élément d’une même structure sont indépendants entre eux.
Dans le cas du Soleil calme, nous supposons que les inter-granules dépendent
des deux granules adjacentes, et nous en déduisons que l’élément indépendant
du Soleil calme est un groupe de deux granules, soit un carré de 2,5 Mm de
côté (∼64 pixels). La variabilité attendue pour le contraste journalier moyen du
Soleil calme est de 0,7% dans l’UV et de 0,07% dans le visible. Ces valeurs sont
du même ordre de grandeur de celles réellement observées, 1,3% à 1600 Å, 0,7%
à 1700 Å et 0,08% à 6173 Å.
Pour le réseau, nous estimons à partir des masques SATIRE-S que la surface
de chaque élément composant le réseau est de ∼14 pixels, soit un carré de
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∼1630 km de côté. Nous nous attendons donc à une variabilité du contraste
journalier de 0,072% dans le visible et 1,5% dans l’UV. Dans le visible, cela cor-
respond bien à la variabilité que nous observons et qui est de 0,07%. Dans l’UV,
nous observons une variabilité de l’ordre de 3,5%, mais des effets d’évasement
des tubes de flux, ou une mauvaise identification du réseau (comme évoqué pré-
cédemment) peuvent expliquer cette différence avec la variabilité attendue.
Nous pouvons donc conclure que les variations quasi-journalières du contraste
des structures sont dues à des effets statistiques. Comme la dispersion des
contrastes utilisés dans le théorème central limite est due majoritairement à
la variabilité naturelle du Soleil (Sect. 4.5), nous concluons que ces variations
ne sont pas dues aux instruments ou à nos traitements, et sont principalement
d’origine solaire.
Au final, aucune des séries temporelles du contraste des différentes struc-
tures solaires ne montre de corrélation significative avec les indices solaires.
Ces corrélations sont dans le meilleur des cas de l’ordre de 20% ce qui ne repré-
sente pas un pourcentage significatif pour nous laisser penser à une variation du
contraste corrélée au cycle solaire. Pourtant celle-ci ne peut être exclue à cause
des variations quasi journalières, ainsi que des dégradations résiduelles affectant
nos mesures. De telles variations peuvent masquer une éventuelle variation du
contraste avec le cycle solaire et ne nous permettent pas d’exclure cette hypo-
thèse. Nous pouvons cependant fixer une limite supérieure à cette variation du
contraste au cours du cycle. La dégradation au cours des 6 ans de données étant
plus importante que les variations quasi journalières du contraste, elle consti-
tue la principale limite à l’observation des variations long terme du contraste
des structures. Nous concluons donc à l’absence de variation du contraste des
structures supérieures à 0,13% dans le visible et 3% dans l’UV. Ces chiffres sont
cohérents avec ceux obtenus par K.L. Yeo à 1700 Å et 6173 Å (Communication
privée), et permettent de mieux contraindre la variabilité du contraste au cours
du cycle, jusque là estimée inférieure à 10% (Ortiz, Domingo et Sanahuja,
2006).
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5.5 Conclusion
Dans ce chapitre nous avons présenté l’accord entre les hypothèses du mo-
dèle SATIRE-S et nos résultats. Le modèle SATIRE-S se montre très performant
pour reconstruire la TSI et la SSI, mais plusieurs hypothèses ne correspondent
pas à nos observations et pourraient permettre une amélioration des reconstruc-
tions.
Nous montrons pour la première fois que les structures utilisées par le modèle
SATIRE-S montrent un bon accord avec les distributions du contraste que nous
observons dans l’UV, elles sont notamment en parfait accord avec la bimodalité
observée dans la distribution des contrastes avec 45 G< B/µ < 600 G. Les
unclassified pixels sont supposés être des artefacts dans le modèle SATIRE-S
et nous avons étudié la validité de cette hypothèse dans le domaine UV. Ces
pixels, ressemblant à des facules, sont supposés par le modèle SATIRE-S être
des pixels de Soleil calme dont le champ magnétique a été augmenté soit par un
effet de projection dû à la proximité du limbe, soit par la canopée magnétique
des taches solaires. Après analyse de la position et de la répartition, nous ne
sommes pas en mesure de valider ces deux hypothèses. La majeure partie des
unclassified pixels appartiennent à des régions actives, mais sont éloignés en
moyenne de plus de 33 Mm des taches solaires. Un effet de canopée magnétique
semble donc peu probable du fait de la distance entre ces pixels et les taches
solaires. Les effets de projection ne semblent pas pouvoir expliquer la nature
de ces pixels, puisque la majeure partie de ces pixels se situent loin du limbe
solaire. Nous concluons que ces pixels sont des pixels de facules mal identifiés
par le modèle SATIRE-S.
Nous avons étudié l’impact de l’assimilation de ces pixels au Soleil calme dans
le domaine UV. Nos observations ne permettent pas de mettre en évidence un
quelconque impact sur la qualité des reconstructions lié à l’assimilation des un-
classified pixels avec les pixels de Soleil calme. Le nombre très faible de ces
pixels, 0,6% du nombre de pixels de facules, explique le faible impact sur les
reconstructions d’irradiance. Ce nombre semble trop faible pour que les unclas-
sified pixels puissent avoir un impact important à d’autres longueurs d’onde.
Nous avons ensuite étudié l’impact de la dépendance magnétique des
contrastes des structures sur les reconstructions. Le modèle SATIRE-S sup-
pose que les contrastes des différentes structures, à l’exception du réseau, ne
varient pas avec le champ magnétique, ce qui est en contradiction avec les ob-
servations montrées sur la figure 5.2. La comparaison entre des reconstructions
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prenant ou non en compte la dépendance magnétique des contrastes avec les ob-
servations de SSI nous a permis de montrer que la dépendance magnétique des
contrastes n’avait qu’un impact faible sur les reconstructions dans le domaine
UV. Nous avons apporté également de nouveaux arguments montrant l’impor-
tance de prendre en compte le réseau photosphérique dans la reconstruction.
L’inclusion de celui-ci parmi les facules dégrade très fortement la qualité des
reconstructions, surtout pour des périodes longues. Nous observons cependant
que la dépendance magnétique du contraste du réseau que suppose le modèle
SATIRE-S ne permet pas de reproduire correctement le comportement de la SSI
dans le domaine UV sur de longues périodes de temps. Nous n’observons au-
cune différence dans la qualité de la reconstruction entre un modèle considérant
le contraste du réseau constant avec le champ magnétique et un modèle consi-
dérant que celui-ci augmente linéairement avec le champ magnétique, comme
le fait le modèle SATIRE-S. L’utilisation du contraste effectivement observé
pour le réseau permet d’obtenir une reconstruction d’une qualité équivalente
à une reconstruction utilisant un contraste dépendant du champ magnétique
pour toutes les structures. Malheureusement, même si nous avons montré que
la relation linéaire supposée par le modèle SATIRE-S ne permet pas une bonne
reconstruction de l’irradiance, nous ne sommes pas parvenus à trouver une nou-
velle relation simple entre le champ magnétique et le contraste du réseau. Seule
une fonction polynomiale de degrés 2 ou plus semble aujourd’hui envisageable.
Finalement, nous montrons qu’il n’y a pas de variations du contraste corré-
lées avec le cycle solaire. Il semble donc que, comme le supposent les modèles,
ce soit bien le changement de la couverture des structures solaires au cours
du cycle. Nous ne pouvons cependant pas totalement exclure l’absence de va-
riations du contraste au cours du cycle, mais celles-ci sont, si elles existent,
inférieures à 0,13% dans le visible et 3% dans l’UV. Ceci est cependant une
avancée majeure, la stabilité ayant été jusque là estimée inférieure à 10% (Or-
tiz, Domingo et Sanahuja, 2006). Pour finir, notre échantillon ne couvrant
que la période entre 2010 et 2016, nous ne pouvons pas contraindre une possible
variabilité du contraste entre les cycles solaires.
Notre étude suggère donc des points d’amélioration pour les futurs modèles
d’irradiance. Je défends notamment ici deux améliorations qui me semblent
primordiales pour de futurs modèles.
1) l’utilisation d’image dans le domaine UV lors de l’identification des struc-
tures. Le cas des unclassified pixels, bien que sans impact sur les re-
constructions, montre qu’utiliser une information photométrique et une
information magnétique ne suffit pas à lever l’ambiguïté sur certaines
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structures. Afin d’éviter d’autres identifications ou classifications erro-
nées, je pense que l’utilisation d’une longueur d’onde UV au moment
de l’identification des structures apporterait une contrainte supplémen-
taire et limiterait le risque de mauvaises identifications. Cela permettrait
aussi d’identifier plus facilement et de manière plus robuste le réseau, qui
reste dans le modèle SATIRE-S, un paramètre libre (via notamment les
valeurs de Bsat et Bthresh).
2) une meilleure prise en compte de la variabilité magnétique du contraste
du réseau. La dépendance magnétique du contraste du réseau est absolu-
ment essentielle pour améliorer la qualité des reconstructions. La relation
linéaire supposée par le modèle SATIRE-S ne permet pas de reconstruire
correctement les variations long terme de la SSI dans le domaine UV et la
détermination d’une nouvelle relation simple entre le champ magnétique
du réseau et son contraste est essentielle pour améliorer les modèles.
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Chapitre 6
Étude des corrélations stellaires
Relations entre les émissions Hα et
Ca II pour les étoiles de type solaire
Ce dernier chapitre présente la problématique et les premiers résultats d’une
étude entamée avec Nadège Meunier, de l’Institut de planétologie et d’astrophy-
sique de Grenoble (IPAG). Cette étude porte sur le comportement particulier
de certaines étoiles de type solaire. Ce chapitre présente dans une première
partie le contexte de cette étude via les articles précédemment publiés sur le
sujet, et les objectifs de notre étude. La deuxième partie de ce chapitre présente
les données que nous utilisons pour ce travail. Pour finir, nous présenterons les
résultats partiels que nous avons obtenus à ce sujet.
6.1 Contexte
Nous nous intéressons ici aux étoiles de type solaire appartenant à la sé-
quence principale et de type spectral FGK. Nous savons que le Soleil présente
une corrélation positive entre les émissions Ca II et Hα, qui toutes deux suivent
le cycle solaire de 11 ans (Livingston et al., 2007). De nombreux auteurs
(Giampapa, Cram et Wild, 1989 ; Strassmeier et al., 1990 ; Robinson,
Cram et Giampapa, 1990 ; Pasquini et Pallavicini, 1991 ; Montes et al.,
1995) suggèrent que cette corrélation doit également se retrouver pour les autres
étoiles. Cependant, les études deCincunegui,Díaz etMauas, 2007 etGomes
da Silva et al., 2014 ont montré que certaines étoiles de type solaire présentent
une anti-corrélation entre leurs émissions Ca II et Hα. Les travaux de Gomes
da Silva et al., 2014 ont mis en évidence que les étoiles présentant une anti-
corrélation sont moins actives et ont une métallicité plus forte que les étoiles
présentant une corrélation.
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Meunier et Delfosse, 2009 ont proposé que ces anti-corrélations sont
causées par la présence de filaments à la surface des étoiles, qui absorberaient
davantage le rayonnement en Hα, mais pas en Ca II. Cette précédente étude a
montré que la modification du contraste des filaments peut expliquer des anti-
corrélations jusqu’à -0,5. Pour expliquer les anti-corrélations plus fortes, nous
proposons qu’en plus du contraste la distribution des filaments sur la surface de
l’étoile est aussi différente. La présence de filaments en plus grand nombre que
sur le Soleil et avec un contraste plus fort pourrait expliquer les anti-corrélations
fortes.
Afin de tester cette hypothèse, nous souhaitons, à terme, utiliser un code
de simulation basé sur celui de Schrijver, 2001 pour simuler la configuration
magnétique des étoiles anti-corrélées ; et à partir de cela déduire les émissions
CaII et Hα, et voir si ces émissions simulées reproduisent les anti-corrélations
observées.
Ces simulations n’ont pu être faites durant cette thèse, mais afin de préparer ces
simulations nous avons étudié les propriétés des étoiles anti-corrélées. L’objectif
de cette étude, présenté dans ce chapitre, est de contraindre les propriétés des
étoiles anti-corrélées en termes de niveau d’activité, de métallicité et de tem-
pérature afin de pouvoir paramétrer le modèle que l’on souhaite utiliser. Nous
présentons ici les résultats obtenus sur un échantillon de 464 étoiles FGK, bien
plus important que ceux des précédentes études (271 étoiles dans l’étude de
Gomes da Silva et al., 2014). Nous nous intéressons également aux étoiles
présentant un coefficient de corrélation nulle, notamment dans les cas où un
cycle est quand même visible en Hα ou en Ca II.
6.2 Données et traitement des données
Pour cette étude nous étudions 464 étoiles provenant des observations de
l’instrument High Accuracy Radial velocity Planet Searcher (HARPS, (Mayor
et al., 2003)). Cet instrument est installé depuis 2003 sur le télescope de 3,6
mètres de l’ESO (European Southern Observatory), à l’observatoire de La Silla
au Chili. L’objectif principal du spectromètre HARPS est la détection d’exo-
planète ; dans ce but, il effectue un suivi régulier d’un grand nombre d’étoiles.
Nous disposons d’étoiles suivies par HARPS pour lesquelles un grand nombre
de spectres a été obtenu, permettant l’extraction des séries temporelles des flux
Ca II et Hα. Nous avons considéré dans cette étude les flux des étoiles émises
dans la raie Hα (6562, 808 Å) et les raies H (3968, 47 Å) et K (3933.66 Å) du Ca
II (dénommé simplement Ca II dans la suite). Les intensités ont été extraites
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Figure 6.1 – Profil d’intégration utilisé pour obtenir les flux Ca
II et Hα à partir des données HARPS. Sur cette figure les profils
trianglaire (ligne pointilé sur la ligne du bas), sont superposé
aux spectres de la raie Ca II des étoiles HD38393 (à gauche) et
HD9562 (à droite). Source : Cincunegui, Díaz et Mauas, 2007
suivant des profils triangulaires (Fig. 6.1) d’une largeur de 0, 6 Å pour les flux
en Ca II et de 1, 6 Å pour les flux en Hα. Ces flux sont ensuite divisés par les flux
dans le continu à 3900 Å et 4000 Å pour Ca II et dans le continu à 6550, 87 Å
and 6580, 31 Å. Ces traitements effectués par N. Meunier à l’IPAG sont décrits
en détail dans Cincunegui, Díaz et Mauas, 2007, Meunier et al., 2017 et
Meunier, Mignon et Lagrange, 2017. Les 464 étoiles que nous avons sélec-
tionnées ont été suivies pendant 8 ans et demi en moyenne, la période de suivi la
plus courte étant de 2 mois et la plus longue de 13 ans. De plus, ces étoiles ont
été observées durant 63 nuits en moyenne, le minimum étant de 10 nuits d’ob-
servations et le maximum de 603 nuits. La réduction des spectres est assurée
par Nadège Meunier, et j’ai travaillé directement à partir des séries temporelles
en Ca II et Hα. Avant d’analyser ces séries temporelles, il faut supprimer les
points aberrants qui s’y trouvent et évaluer les incertitudes sur Ca II et Hα.
6.2.1 Suppression des points aberrants
Les points aberrants peuvent être dus à des erreurs de l’instrument HARPS
ou à des éruptions stellaires. La méthode que nous avons utilisée consiste à
placer des seuils sur les rapports signal sur bruit (S/N) des observations. La
figure 6.2 illustre cette méthode pour les émissions Ca II de l’étoile HD150433.
Le panneau de droite de la figure 6.2 montre les émissions Ca II observées en
fonction du rapport signal sur bruit de chaque observation. Pour déterminer
les seuils au-dessus desquels un point est considéré comme un point aberrant,
nous commençons par grouper les points suivant des classes d’une largeur de
10 sur les valeurs de S/N. Sur chacune de ces classes, nous calculons la valeur
moyenne 〈Si〉 et l’écart-type σSi du signal, i correspondant à l’émission Ca II ou
Hα. Les séries échantillonnées ainsi obtenues sont illustrées, respectivement, par
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Figure 6.2 – Émission Ca II de HD150433 en fonction de la
valeur du rapport signal sur bruit des observations. La figure
de gauche montre les valeurs de Ca II en fonction du rapport
signal sur bruit. Les panneaux au centre et à droite représentent
respectivement l’écart-type et la valeur médiane des émissions
Ca II pour chaque intervalle de 10 unités de S/N en fonction de
ce dernier. Les droites horizontales bleues représentent les seuils
utilisés pour la suppression des points aberrants (Sect. 6.2.1 pour
plus de détails).
les étoiles des panneaux de droite et au centre de la figure 6.2. Nous voulons
maintenant déterminer le seuil sur le rapport S/N à partir duquel nous ne
pouvons plus considérer l’observation comme fiable. Pour cela nous établissons
un niveau de référence à partir des observations ayant un rapport S/N supérieur
à 30 (S/N > 30), nous considérons qu’au-dessus de ce seuil les observations
ne présentent pas d’artefacts de mesure. Nous calculons donc la valeur médiane
〈Si〉S/N>30 et l’écart-type σS/N>30Si de ces points, ces valeurs sont illustrées,
respectivement, par les lignes horizontales bleues des panneaux de droite et
central de la figure 6.2. Finalement, nous déduisons des seuils différents sur la
valeur du rapport S/N de la manière suivante :
1 Tresh1 est la première classe j de S/N où σjSi < 3× σ
S/N>30
Si
2 Tresh2 est la première classe j de S/N où |〈Si〉j | < 〈Si〉S/N>30 + 3×
σS/N>30Si
Pour HD150433, nous avons Tresh1 et Tresh2 égale à 20. Pour chaque étoile
nous supprimons alors tous les points où S/N < MAX(Tresh1,Tresh2) et où
le nombre d’observations effectuées durant la même nuit est inférieur à 15.
6.2.2 Détermination des incertitudes sur Ca II et Hα
Afin de déterminer l’erreur commise sur chacun des points des séries tempo-
relles, on calcule l’écart-type des observations faites sur une nuit en fonction du
rapport signal sur bruit moyen de la nuit. Nous sélectionnons pour cela des nuits
où un grand nombre d’observations a été réalisé, au minimum 50 observations
sur la même nuit. Au total, nous étudions la relation entre l’écart-type du signal
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et le rapport signal sur bruit de 781 nuits. La figure 6.3 montre l’écart-type des
émissions Ca II (en haut) et Hα (en bas) de chacune ds ces 781 nuits en fonc-
tion de leur signal sur bruit. En ajustant l’enveloppe inférieure (courbe rouge
de la figure 6.3) de ces nuages de points (fait par N. Meunier), il est possible de
déterminer une relation entre le rapport S/N d’un point d’une série temporelle
et l’erreur minimale, associée à la dispersion, faite sur ce point. Au final, pour
la raie Ca II, l’erreur d’un point est définie de la manière suivante :
Si S/N > 40⇒ σCaII = σ0 = 0, 0005
Si S/N < 40⇒ σCaII =
σ0 + (S/N − 40)2
2× 105
En Hα, l’erreur d’un point est donnée par les relations :
Si S/N > 300⇒ σHα = σ0 = 0, 0003
Si S/N < 300⇒ σHα =
σ0 + (S/N − 300)2
5× 107
6.2.3 Regroupement des données et classification
L’étape suivante consiste à regrouper les points observés durant la même
nuit. Pour cela j’attribue pour chaque nuit d’observation la valeur moyenne des
intensités Ca II et Hα observées et l’erreur sur la nuit correspond à la moyenne
des erreurs des observations individuelles.
Pour finir, nous classons les étoiles suivant deux paramètres : Paramètre 1 et
Paramètre 2. Le paramètre 1 correspond à la possibilité d’effectuer une étude de
la corrélation suivant les courtes et les longues échelles de temps (Sect. 6.3.3).
Le second paramètre correspond à l’observation ou non d’un cycle dans les
émissions Ca II et Hα. Le paramètre 1 peut prendre les trois valeurs suivantes :
— 0 si le nombre d’observations est inférieur à 10
— 1 si le nombre d’observations est supérieur à 10, mais que leurs réparti-
tions au cours du temps ne permet pas d’étudier les différentes échelles
de temps
— 2 si le nombre d’observations est supérieur à 10 et que leurs répartitions
au cours du temps permet d’étudier les différentes échelles de temps
Le paramètre 2 quant à lui peut prendre les quatre valeurs suivantes :
— 0 si aucun cycle n’est observé
— 1 si on observe un cycle uniquement en Hα
— 2 si on observe un cycle uniquement en Ca II
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Figure 6.3 – Écart-type des émissions Ca II (en haut) et Hα
(en bas) observé durant une même nuit en fonction du rapport
signal sur bruit moyen de la nuit. La courbe rouge correspond
à l’enveloppe inférieure de ce nuage de point et nous donne une
relation entre l’erreur commît sur la mesure des émissions Ca II
et Hα et leurs rapports signal sur bruit. Source : N. Meunier
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hhhhhhhhhhhhhhhhhhParamètre 2
Paramètre 1 0 1 2 Total
0 52 226 46 324
1 0 6 3 9
2 0 39 31 70
3 0 38 23 61
Total 52 309 103 464
Table 6.1 – Répartition des étoiles suivant les valeurs des deux
catégories que l’on a définies.
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Figure 6.4 – Série temporelle des émissions Hα (première ligne)
et Ca II (deuxième ligne) pour les étoiles HD154577, HD1581 et
HD7199. La dernière ligne de la figure représente les émissions
Hα en fonction des émissions Ca II pour chacune de ces trois
étoiles.
— 3 si on observe un cycle en Hα et en Ca II
Le nombre d’étoiles dans chacune de ces catégories est résumé dans la Table
6.1.
La figure 6.4 montre les séries temporelles finales de trois étoiles : HD154577,
HD1581 et HD7199. Sur cette figure, on constate que les émissions Hα (première
ligne de la figure 6.4) de HD154577 sont corrélées avec ses émissions Ca II
(deuxième ligne de la figure 6.4), tandis que pour HD7199 les émissions Hα
et Ca II sont nettement anti-corrélées. HD1581 ne présente aucune corrélation
particulière, bien qu’un cycle en Ca II soit clairement visible.
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Figure 6.5 – Distribution du facteur de corrélation pour les
464 étoiles de notre échantillon.
6.3 Résultats
Dans cette section nous ne nous intéressons qu’aux étoiles dont la valeur
associée au paramètre 1 est différente de 0, soit un échantillon de 412 étoiles.
6.3.1 Généralités
La distribution des valeurs du coefficient de corrélation de Pearson est pré-
sentée sur la figure 6.5. La distribution de ces valeurs, figure 6.5, montre que
les corrélations positives ou nulles sont majoritaires. Sur notre échantillon de
412 étoiles, 133 (soit 32%) présentent un coefficient de corrélation supérieur à
0,5. Les étoiles ayant une corrélation négative, inférieure à -0,5, ne représentent
que 3%, soit 12 étoiles, de notre échantillon. 65% des étoiles, soit 267 étoiles,
ne présentent pas de corrélation importante entre leurs émissions CaII et Hα,
leurs facteurs de corrélation étant compris entre -0,5 et 0,5.
La figure 6.6 montre la valeur du coefficient de corrélation de Spearman de
chaque étoile en fonction du facteur de corrélation de Pearson. Le coefficient
de corrélation de Spearman diffère du coefficient de Pearson par le fait qu’il ne
considère pas les valeurs, mais le rang de celles-ci pour déterminer le coefficient
de corrélation. Pour deux variables X et Y , dont on note rgXi et rg Yi le rang
de chacune de leurs n valeurs, le coefficient de Spearman rS est définis comme :
rS = ρrgX ,rgY =
cov(rgX , rgY )
σrgXσrgY
(6.1)
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Figure 6.6 – Facteur de corrélation de Spearman en fonction
du facteur de corrélation de Pearson pour les étoiles de notre
échantillon. La droite en pointillé noire représente la droite y =
x.
Il est intéressant de regarder la valeur de ce coefficient, car, contrairement au
coefficient de Pearson qui n’est sensible qu’aux relations linéaires entre les va-
riables X et Y , le coefficient de Spearman est sensible aux relations non li-
néaires. La figure 6.6 montre que le coefficient de la corrélation de Spearman de
nos émissions Ca II et Hα correspond à celui de la corrélation de Pearson. On
en déduit que la relation qui relit les émissions Ca II et Hα est principalement
linéaire. Les petits écarts entre les coefficients de Spearman et de Pearson sont
probablement des indications que des non-linéarités existent dans la relation
entre Ca II et Hα, mais ces non-linéarités ne sont pas dominantes.
6.3.2 Dépendance entre le facteur de corrélation et les
paramètres stellaires
La figure 6.7 présente la valeur du facteur de corrélation de Pearson en
fonction de 3 paramètres stellaires : 1) l’activité stellaire représentée par l’indice
logR′HK ; 2) la température ; 3) la métallicité de l’étoile. L’indice logR′HK est
un indice de l’activité chromosphérique d’une étoile, et il est obtenu en dérivant
l’activité chromosphérique d’une étoile à partir de son flux Ca II auquel on
soustrait l’émission photosphérique. Une correction bolométrique est ensuite
appliquée afin de permettre la comparaison d’étoiles ayant des types spectraux
différents (Noyes et al., 1984). Pour le Soleil, la valeur de logR′HK est -4.95,
toutes les étoiles avec un logR′HK inférieur sont moins actives que le Soleil à
son minimum d’activité. De même, la métallicité du Soleil est de 0, et toutes
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Figure 6.7 – Facteur de corrélation entre les émissions Ca II et
Hα des étoiles de notre échantillon en fonction de leur activité
(a), de leur température (b) et de leur métallicité (c).
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les étoiles avec une métallicité négative sont moins métalliques que le Soleil, et
inversement.
On observe (Fig. 6.7 (a)) une dépendance forte du facteur de corrélation de
Pearson avec le niveau d’activité des étoiles. Toutes les étoiles présentant une
corrélation négative ont un niveau d’activité inférieur ou égal à celui du Soleil.
Les étoiles très actives, avec logR′HK > −4, 75, présentent toute une corrélation
forte entre leurs émissions Ca II et Hα. Sur ce point nos observations sont en
accord avec celles déjà effectuées par Gomes da Silva et al., 2014.
En ce qui concerne la dépendance du facteur de corrélation avec la tempé-
rature l’étoile (Fig. 6.7 (b)), aucune corrélation évidente n’est observable.
Comme Gomes da Silva et al., 2014, nous observons une corrélation entre
la métallicité de l’étoile et son facteur de corrélation. Les étoiles ayant une
corrélation négative ont en général une métallicité positive, c’est-à-dire qu’elles
sont plus métalliques que le Soleil.
Ces observations sont compatibles avec l’hypothèse postulée par Meunier
et Delfosse, 2009. Nous pensons que pour produire de fortes anti-corrélations
il faut créer des filaments de grande taille et ayant des durées de vie longue. Sur
le Soleil, ce type de filaments (voir Annexe A) apparaît principalement au pôle
au niveau de ligne d’inversion de polarité avec de faibles gradients de champ ma-
gnétique (G. Aulanier, private communication, Meunier et Delfosse, 2011).
On peut supposer que sur une étoile faiblement active, de grandes zones unipo-
laires vont pouvoir facilement être créées et, puisqu’elles seront peu perturbées
par des structures magnétiques, le gradient qui leur sera associé sera faible, fa-
vorisant ainsi la création de filaments polaires importants. Ceci ne reste bien sûr
qu’une hypothèse, nous ne connaissons aucun article dans la littérature étudiant
l’influence du gradient de champ magnétique sur la formation des filaments. Le
fait que les étoiles ayant une corrélation négative soient plus métalliques est aussi
compatible avec l’hypothèse des filaments. Une plus forte métallicité pouvant
modifier les contrastes des structures (Karoff et al., 2018), et des filaments
avec un contraste plus important peuvent créer des anti-corrélations (Meunier
et Delfosse, 2009).
6.3.3 Évolution du facteur de corrélation à long et à
court terme
Nous souhaitons pousser plus loin les observations faites par Cincunegui,
Díaz et Mauas, 2007 et Gomes da Silva et al., 2014 en étudiant les cor-
rélations stellaires pour différentes échelles de temps. Nous cherchons à savoir
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Figure 6.8 – Variations Ca II et Hα de HD144628. Les séries
originales sont présentées sur la colonne de gauche, la courbe
rouge correspond à la variation long terme que nous avons re-
construit. Les variations long terme et court terme sont visibles
sur les colonnes centrales et de droite de la figure.
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s’il existe une différence entre le facteur de corrélation dû aux variations long
terme des étoiles, c’est-à-dire celles liées aux cycles d’activité, et celui dû aux
variations courts termes, c’est-à-dire liées à la rotation de l’étoile. Nous nous
restreignons ici à l’étude des seules étoiles dont la valeur du paramètre 1 est
égale à 2, soit 103 étoiles.
Pour étudier la corrélation à différentes échelles de temps, j’ai proposé d’uti-
liser une méthode de Lomb-Scargle. Cette méthode est similaire à une trans-
formée de Fourier, mais peut s’appliquer sur des données dont l’échantillonnage
dans le temps n’est pas régulier, comme c’est le cas ici. La puissance Px(ω)
du spectre Lomb-Scargle d’un signal x associé à la pulsation ω (associé à la
fréquence ν) est :
Px(ω) =
1
2

[∑
j Xj cosω(tj − τ )
]2
∑
j cos2 ω(tj − τ )
+
[∑
j Xj sinω(tj − τ )
]2
∑
j sin2 ω(tj − τ )
 (6.2)
Avec τ à appliquer afin que la paire de sinus et de cosinus associé à une pulsation
ω soit mutuellement orthogonale. Ce délai est donné par la formule :
tan 2ωτ =
∑
j sin 2ωtj∑
j cos 2ωtj
(6.3)
Une fois le spectre obtenu il est possible d’identifier les fréquences principales
νi aux différentes périodes de temps qui nous intéressent et de reconstruire le
signal comme une somme de sinus :
S =
∑
i
Ai × sin(2πνi + φi) (6.4)
Nous considérons ici les 5 périodes principales de temps supérieures à 100 jours
pour les variations longs termes, et les variations courts termes sont obtenues
en soustrayant la variation long terme à la variation originale de l’étoile. La
figure 6.8 montre les variations long terme et court terme de HD144628 que
l’on a reconstruites. On observe que les variations long terme des émissions Hα
de HD144628 présentent de brusques variations, par exemple autour de la date
julienne 57000, qu’il nous faut encore étudier.
La figure 6.9 présente le facteur de corrélation sur les courtes échelles de
temps en fonction de celui sur les longues échelles de temps. On observe que la
majorité des étoiles ayant des corrélations positives fortes (supérieur à 0,5) aux
longues échelles de temps, ont aussi des corrélations positives fortes aux échelles
de temps plus courtes. Par contre, les étoiles anti-corrélées aux longues échelles
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Figure 6.9 – Facteur de corrélation à court terme (période <
100 jours) en fonction du facteur de corrélation à long terme
(période > 100 jours) des étoiles de notre échantillon. La droite
en pointillé noire représente la droite y = x.
de temps montrent des corrélations nulles ou faiblement positives aux courtes
échelles de temps. De telles observations pourraient être compatibles avec la pré-
sence de filaments à la surface de l’étoile. En effet, si l’on suppose que durant
sa formation le filament n’est pas assez contrasté pour absorber suffisamment
l’émission Hα et provoquer une anti-corrélation, on doit s’attendre à observer
une corrélation entre Ca II et Hα aux échelles de temps de formation des fila-
ments. Par contre sur des échelles de temps plus longues, on ne verra plus les
effets de la croissance des filaments, mais on observera l’impact du changement
de couverture de la surface stellaire par les filaments et donc potentiellement
une anti-corrélation. Nos observations valident cette hypothèse ; cependant, cela
suppose que la croissance du filament se fasse sur une durée supérieure à la ro-
tation de l’étoile. Si la croissance est plus rapide, seule la modulation liée à la
rotation sera visible, et cette modulation devrait montrer une anti-corrélation,
le filament ayant eu le temps de se développer.
Pour étudier l’impact de l’inclinaison de l’étoile sur la corrélation entre Ca
II et Hα nous envisageons l’étude suivante. À partir de séries temporelles simu-
lées des émissions Ca II pour plusieurs inclinaisons (Harvey et White, 1999 ;
Meunier, 2018), nous définissons les émissions Hα liées aux facules. Ces der-
nières sont définies soit à partir de la relation linéaire existant entre les émissions
Ca II et Hα du Soleil, soit par l’observation des relations de ces émissions sur
les étoiles de notre échantillon (travail en cours). Nous obtenons donc des séries
temporelles Ca II et Hα que nous savons corrélées, et nous ajoutons ensuite la
contribution due aux filaments, dont la couverture apparente variera en fonction
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de l’inclinaison de l’étoile. Nous obtiendrons ainsi une grille de simulation mon-
trant comment la corrélation entre Ca II et Hα évolue en fonction notamment
de l’inclinaison de l’étoile. Nous pourrons ainsi savoir l’impact de l’inclinaison
sur les corrélations que nous observons.
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6.4 Conclusion
Cette étude s’intéresse au comportement d’étoiles de type solaire présentant
des anti-corrélations dans leurs émissions Ca II et Hα (Cincunegui, Díaz et
Mauas, 2007 ; Gomes da Silva et al., 2014). Meunier et Delfosse, 2009
propose que ce phénomène est dû à la présence de filaments plus nombreux,
ou avec un contraste plus important, à la surface de ces étoiles. Cette étude,
toujours en cours, a pour objectif de mieux contraindre les paramètres stellaires
des étoiles présentant des anti-corrélations dans le but d’utiliser des codes de
simulations pour tenter de reproduire les anti-corrélations.
Les résultats, pour l’instant partiels, confirment bien l’existence d’étoiles
anti-corrélées. De plus, nous confirmons la dépendance des corrélations avec
l’activité rapportée par Gomes da Silva et al., 2014. Les étoiles présentant
des anti-corrélations ont un niveau d’activité similaire ou inférieur à celui du
Soleil, tandis que celles ayant une forte corrélation ont un niveau d’activité
bien supérieur à celui du Soleil. Nous relevons également une dépendance entre
les corrélations et la métallicité des étoiles, les étoiles anti-corrélées étant plus
métalliques que le Soleil.
L’analyse du facteur de corrélation à différentes échelles de temps révèle que
les étoiles avec une anti-corrélation à long terme montrent une corrélation nulle
ou faiblement positive entre leurs émissions Ca II et Hα aux échelles de temps
plus courtes.
Ces observations sont, à ce stade, cohérentes avec l’hypothèse proposée par
Meunier et Delfosse, 2009. Un faible niveau d’activité pourrait favoriser la
création de grandes zones unipolaires avec des gradients magnétiques faibles,
et donc favorables à la mise en place de filaments polaire de grande taille et
avec une durée de vie importante. De plus le changement de corrélation sui-
vant l’échelle de temps considérée soutient cette hypothèse. Les faibles échelles
de temps pouvant correspondre aux périodes de formations des filaments, et
où ceux-ci ne sont pas assez développés pour absorber l’émission Hα et provo-
quer une anti-corrélation. Sur les grandes échelles de temps, la formation des
filaments n’est plus observable, et seul le changement de couverture du disque
stellaire par ceux-ci est observable. La dépendance entre le facteur de corrélation
et la métallicité de l’étoile est également en faveur de l’hypothèse des filaments.
Une forte metallicité pouvant modifier le contraste des structures (Karoff
et al., 2018), et donc potentiellement diminuer le contraste des filaments. Des
simulations numériques utilisant des codes de diffusion des structures magné-
tiques (Schrijver, 2001) nous permettraient de savoir si cette modification du
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contraste des filaments, que l’on sait pouvoir créer de faibles anti-corrélations
(Meunier et Delfosse, 2009), additionné d’une modification de la couverture
de l’étoile par les filaments peut expliquer les fortes anti-corrélations observées.
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Conclusion générale
L’objectif de cette thèse était l’étude des variations de l’irradiance dans le
domaine UV. L’irradiance est un élément important dans les relations Soleil-
Terre, et elle impacte la chimie de l’atmosphère, en particulier, dans le domaine
UV, l’évolution de l’ozone stratosphérique. Nous avions comme objectif de trou-
ver de nouveaux éléments pour contraindre les modèles d’irradiance UV actuels,
et ainsi les améliorer. Pour ce faire, nous avons décidé d’observer les variations
en fonction de la position, du champ magnétique et du temps du contraste des
différentes structures solaires. Nous avons utilisé les données provenant du sa-
tellite SDO dans le visible à 6173 Å et dans l’UV à 1600 Å et 1700 Å. Nous
avons sélectionné les données entre août 2010 et décembre 2016 avec un pas de
5 jours entre chaque observation, soit une série de 467 points d’observations ce
qui représente une statistique unique.
Les données que nous avons sélectionnées sont affectées de plusieurs biais :
— l’assombrissement centre-bord (LD) lié à l’atmosphère solaire, et qui pro-
voque une variation du contraste en fonction de la position.
— les instruments SDO/AIA et SDO/HMI se dégradent au cours du temps.
— la correction du flatfield (FF) de l’instrument SDO/AIA a été modifiée
au cours du temps, cela provoque des variations temporelles du contraste
et peut également causer des changements du contraste en fonction de
la position.
Ces biais sont à corriger si l’on veut étudier les variations intrinsèques des
contrastes en fonction de la position et du temps. Pour corriger ces problèmes,
nous avons pour chaque jour évalué la CLVQS (= FF + LD) sur les pixels de
Soleil calme, l’intensité de ces derniers est supposée uniforme sur la totalité du
disque à cause de l’absence de champ magnétique. Le Soleil calme est défini
comme les zones où le champ magnétique est inférieur à 3σB, avec σB le bruit
des magnétogrammes. Nous avons donc dû évaluer ce dernier avant de calculer
CLVQS . On observe une oscillation d’une période de 1 an dans la variation du
bruit des magnétogrammes, et l’explication la plus probable à ce phénomène est
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que les paramètres orbitaux de SDO créent des effets de projection et changent
ainsi les propriétés de l’échantillon sur lequel le bruit est calculé.
Comme attendu, nous observons un contraste plus fort dans le domaine
UV par rapport au visible, mais nous le quantifions pour la première fois. Le
contraste présente une variation en fonction du champ magnétique similaire
dans le domaine visible et le domaine UV. Celui-ci augmente jusqu’à une valeur
maximale, avant de diminuer et de se stabiliser à des valeurs inférieures à 1 pour
les champs magnétiques forts. Nous expliquons ce comportement par l’accrois-
sement de la taille des tubes de flux avec le champ magnétique (Fligge et So-
lanki, 2000). Les tubes de flux ayant un champ magnétique faible ont une taille
suffisamment petite pour que le chauffage radiatif provenant des murs chauds
du tube de flux se mette en place jusqu’au cœur du tube. Quand le champ
magnétique augmente, le chauffage radiatif devient moins efficace à cause de
l’augmentation de l’épaisseur optique du plasma ; le centre du tube de flux n’est
plus chauffé et devient sombre. Le plateau au niveau du contraste des taches
s’explique par l’arrêt du chauffage radiatif et une inhibition maximale de la
convection par le champ magnétique.
Les variations du contraste avec la position sur le disque sont cohérentes avec
ce que l’on attendait. Le contraste augmente vers le limbe dû à la meilleure
visibilité des murs chauds et brillants des tubes de flux. Les pixels des taches,
qui apparaissent sombres au centre du disque, apparaissent brillants au limbe,
à cause de la meilleure visibilité des murs des tubes de flux. La position où se
produit cette transition diffère entre le visible et l’UV. En UV, elle se produit
plus près du limbe que dans le visible, et je suppose que cela serait dû à une mo-
dification de l’épaisseur optique du plasma provoquant un approfondissement
de la dépression de Wilson dans le domaine UV.
Nous avons ensuite étudié la validité de deux hypothèses du modèle SATIRE-
S. La première porte sur la classification des pixels n’appartenant ni aux ombres
ni aux pénombres et avec B/µ > 600G comme des pixels de Soleil calme. Bien
que ressemblant à des facules sur les images, le modèle SATIRE-S classifie ces
pixels comme des pixels de Soleil calme, leurs forts champs magnétiques étant
supposés venir soient d’effets de projection au limbe, soit de la canopée magné-
tique des taches solaires. Nous concluons de l’observation de la position de ces
pixels qu’ils ne peuvent pas, en majorité, être expliqués par des effets de projec-
tion ni par des effets de canopée magnétique. Nous pensons qu’ils correspondent
à des pixels de facules mal identifiés par le modèle. Même si cette identification
erronée ne modifie pas la qualité des reconstructions faites par SATIRE-S, cela
Conclusion générale 125
pose la question de la robustesse de l’identification faite à partir de seuls ma-
gnétogrammes et d’images dans le visible. L’ajout, en addition de données déjà
utilisées, d’images dans l’UV pourrait améliorer l’identification des structures et
notamment du réseau. Nous montrons également que le réseau est absolument
primordial pour reproduire de manière correcte les évolutions du contraste sur
de longues périodes. La seconde hypothèse que nous étudions est l’impact de
la variabilité magnétique des contrastes des structures solaires. Nous montrons
que la dépendance en champ magnétique du contraste des structures, excepté
celle du réseau, n’améliore pas, aux incertitudes prés, les reconstructions de
l’irradiance. La dépendance magnétique du contraste du réseau est primordiale
pour reconstruire la SSI sur de longues périodes. La variabilité du contraste du
réseau supposée par le modèle SATIRE-S n’est pas valable en UV, et appliquer
cette hypothèse est similaire à appliquer un contraste constant pour le champ
magnétique. Le contraste du réseau évoluant linéairement avec le champ magné-
tique, supposé par SATIRE-S, sous-estime le contraste, et donc la contribution,
du réseau à la SSI en UV.
Pour finir, nous montrons que les variations du contraste avec le temps
ne sont pas corrélées avec le cycle solaire. La variabilité quasi journalière du
contraste et les dégradations résiduelles ne nous permettent pas de rejeter com-
plètement une variabilité du contraste avec le cycle. Nous pouvons cependant
affirmer que si cette variation existe elle est inférieure à 3% dans l’UV et 0, 13%
dans le visible. Cela est une avancée significative sur la stabilité du contraste,
dont la stabilité avait été jusque là estimée inférieure à 10% (Ortiz, Domingo
et Sanahuja, 2006). Cette stabilité suggère aussi que la variation de l’irra-
diance est bien due majoritairement à la variation de la taille des structures
solaires. Cependant, nous n’avons observé que 6 années, soit à peine un cycle
solaire. Nos observations couvrant la phase ascendante et descendante du cycle
24, nos conclusions semblent pouvoir être valables sur l’intégralité du cycle 24.
Cependant, nous ne pouvons conclure à une stabilité du contraste entre le cycle
23 et le cycle 24 ni entre deux cycles de manière générale. Il semble donc possible
que la variation décennale de l’irradiance soit due à une évolution du contraste
des structures (Penn et Livingston, 2006 ; Penn et MacDonald, 2007) ;
d’autant plus que nous nous limitons à la stabilité du Soleil calme et du réseau,
la stabilité des taches ne pouvant être correctement étudiée à cause du mauvais
échantillonnage journalier de ces derniers.
Les résultats partiels de l’étude sur les corrélations stellaires, menée en colla-
boration avec N. Meunier, mettent en évidence que les anti-corrélations existent,
comme l’avait observé Cincunegui,Díaz etMauas, 2007 etGomes da Silva
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et al., 2014, et ne sont pas des artefacts. L’hypothèse proposée par Meunier et
Delfosse, 2009 semble cohérente avec nos observations. L’étude du facteur de
corrélation en fonction de l’échelle de temps considérée suggère que les filaments
responsables des anti-corrélations se forment sur des durées de l’ordre de la ro-
tation de l’étoile. Ces durées sont bien plus longues que les durées de formation
des filaments solaires, de l’ordre de quelques jours, et pourraient suggérer que
les filaments à l’origine de ces anti-corrélations soient différents de ceux présents
sur le Soleil.
Perspectives
Cette étude ouvre de nouvelles pistes pour améliorer les modèles d’irra-
diance. La première piste porte sur la contrainte des modèles d’atmosphère
utilisés par les différents modèles d’irradiance. La comparaison des courbes
de contraste en fonction du champ magnétique, que nous présentons au cha-
pitre 4, avec celles prédites par les modèles d’atmosphère pourrait apporter
une contrainte inédite sur les modèles d’irradiance. Cependant, je pense qu’une
contrainte beaucoup plus forte pourrait être faite en comparant le spectre des
structures solaires avec celui qui est prédit par les modèles d’atmosphère. Pour
cela, il est nécessaire d’effectuer de nouvelles observations des structures solaires
afin de créer le spectre de celles-ci. Ces spectres doivent avoir une résolution
spectrale minimale de 0, 1 Å, similaire à celle des modèles d’atmosphère, et
doivent s’étendre sur les domaines visibles et UV, ces domaines contribuant le
plus à la variabilité de l’irradiance. Les résolutions spectrales en jeu sont parfai-
tement accessibles aux instruments actuellement disponibles, mais la nécessité
de couvrir les domaines visibles et UV implique d’effectuer des observations si-
multanées avec différents instruments. L’utilisation simultanée du satellite IRIS
et de la tour solaire de Meudon permettrait d’observer le spectre des structures
solaires dans l’UV entre 1332 Å et 1490 Å et entre 2785 Å et 2835 Å et dans
le visible entre 4500 Å et 6500 Å. Ces observations nécessitent également une
résolution spatiale minimale de 0, 5” afin de permettre la différenciation entre
l’ombre, la pénombre et le Soleil calme. Cette résolution est également nécessaire
pour pouvoir associer un champ magnétique au spectre observé.
La seconde voie pour améliorer les modèles d’irradiance est l’amélioration
de l’identification des structures solaires. Comme nous l’avons vu au chapitre 5,
le modèle SATIRE-S identifie mal certaines structures comme les facules ou le
réseau. Une solution pourrait être l’ajout de longueurs d’onde supplémentaires
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lors de la segmentation effectuée par les modèles. Ces longueurs d’onde supplé-
mentaires doivent présenter un contraste des structures différent des longueurs
d’onde déjà utilisées. Une longueur d’onde intéressante pour cela serait la raie
Ca II. Outre le fait que les structures solaires présentent un contraste très diffé-
rent dans le visible et dans la raie Ca II, celle-ci est observée quotidiennement
depuis de nombreuses décennies, notamment à Meudon. Ceci permettrait d’uti-
liser ces observations pour des reconstructions d’irradiance s’étendant avant l’ère
spatiale. Cependant, les observations Ca II historiques n’ont pas une résolution
suffisante. En effet, une résolution minimale de 0, 5” semble indispensable pour
identifier toutes les structures impliquées dans les variations de l’irradiance, et
notamment le réseau. D’autres longueurs d’onde peuvent être ajoutées, mais
celles-ci doivent provenir d’une région de l’atmosphère solaire différente de celle
d’où proviennent les observations déjà utilisées. C’est pour cela, par exemple,
que l’ajout d’observations provenant de la raie Mg II n’est pas pertinent si l’on
ajoute déjà des observations provenant de Ca II, ces deux raies se formant plus
ou moins dans les mêmes régions.
Pour aller encore plus loin, nous pouvons envisager de remplacer les techniques
de segmentation des images solaires actuellement utilisées par des techniques
d’extraction de source. Une technique intéressante serait l’Internal Linear Com-
bination (ILC), particulièrement adapté quand l’on dispose d’observation cou-
vrant une multitude de longueurs d’onde, comme c’est le cas les observations
de SDO. Cette méthode repose sur une combinaison linéaire d’images prises
dans différentes longueurs d’onde, et les poids de cette combinaison linéaire
sont choisis pour correspondre au spectre de la structure que l’on considère.
Les spectres des différentes structures solaires, évoqués précédemment, auraient
un intérêt fondamental, puisqu’ils serviraient à déterminer les poids à utiliser
pour extraire les différentes structures solaires des images. L’un des intérêts
majeurs de cette technique sur les autres techniques d’extraction de sources
c’est qu’elle permet une sélection a priori des structures que l’on veut obser-
ver. Dans le cas de cette méthode, le choix des longueurs à utiliser n’a que peu
d’impact, tant que l’ensemble de ces longueurs d’onde couvrent un domaine
spectral étendu, et que nous connaissons à ces longueurs d’onde le contraste
associé à chaque structure. C’est pour cela qu’il serait particulièrement inté-
ressant d’essayer cette technique sur les données de SDO qui couvre le spectre
solaire entre 94 Å et 6173 Å. Cependant, les longueurs d’onde provenant de la
région de transition ou de la couronne peuvent s’avérer problématiques à cause
des boucles magnétiques visibles à ces longueurs d’onde, mais un choix adéquat
des points, donnant plus d’importance aux longueurs d’onde photosphérique,
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pourrait pallier ce problème.
D’autres méthodes, comme l’utilisation de réseau de neurones ou de tech-
niques de deep learning, semblent prometteuses pour améliorer les modèles d’ir-
radiance. De nombreuses voies sont maintenant ouvertes pour améliorer les mo-
dèles d’irradiance, il ne reste plus qu’à les explorer.
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Annexe A
Filaments et protubérance
s
Le chapitre 6 de ce manuscrit présente l’étude des filaments stellaires au tra-
vers de la corrélation entre les émissions des raies H et K du Ca II et celles de la
raie Hα de différentes étoiles. Dans cette annexe je présente les caractéristiques
essentielles des filaments solaires, ainsi que les points principaux concernant la
formation et la dynamique de ces filaments.
A.1 Généralité
(a) (b)
Figure A.1 – Protubérance vue au limbe (a) et sur le disque
(b) à 304 Å. Quand la protubérance est vue sur le disque, on
parle alors de filament. Source : SDO
L’une des structures le plus fascinantes observables sur le Soleil est sans
doute les protubérances solaires. Ces structures ne sont observables qu’au tra-
vers des raies chromosphériques, par exemple la raie Hα, et leurs apparences
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vont dépendre de leurs positions sur le disque solaire. Au limbe solaire nous
pourrons voir l’émission provenant du plasma qui les compose et elles appa-
raîtront brillantes sur les images (Fig. A.1 (a)), et elles seront nommées pro-
tubérances. Par contre si elles sont observées sur le disque solaire, elles vont
apparaître sombres à cause de l’absorption de la lumière de la photosphère par
le plasma qui les composent, même si dans ce cas on parle de filament (Fig. A.1
(b)) il s’agit de la même structure que précédemment, mais vu sous un angle
différent.
Les protubérances (ou filaments) se composent de plasma provenant de la
chromosphère solaire piégé dans la couronne solaire. La protubérance peut s’as-
similer à un nuage de plasma dense, avec une densité électronique entre 1015
et 1017 m−3, et froid, avec une température entre 7500 K et 9000 K, au sein
de la couronne solaire, beaucoup moins dense et beaucoup plus chaude. Le
plasma de la protubérance est maintenu en suspension dans la couronne solaire,
et isolé de cette dernière, par le champ magnétique à l’origine de la protubé-
rance. La protubérance est maintenue en équilibre dans la couronne solaire par
la force de Laplace, induite dans le plasma par le champ magnétique, qui vient
contre-balancer le poids du plasma emprisonné. Les protubérances sont donc
intimement liées au champ magnétique solaire et se forment aux endroit de la
surface solaire où le champ magnétique change de polarité et présent cisaille-
ment fort. Les zones où le champ magnétique solaire s’inverse, et où se forme les
protubérances, s’appelle ligne d’inversion de polarité (Polarity Inversion Line
ou PIL). Ces PIL peuvent se trouver soit au sein des régions actives, soit en
bordure de grandes zones unipolaires présentes à la surface du Soleil. On va
donc distinguer deux types de protubérance :
Les protubérances calmes (quiescent prominence)
Elles se produisent au niveau des PIL associés aux grandes régions unipolaires
et peuvent être observées à quasiment toutes les latitudes du disque solaire.
Ces protubérances sont les plus grandes et les plus épaisses observables sur le
disque solaire, avec une longueur comprise entre 60 et 600 Mm, une hauteur
entre 10 et 100 Mm et une épaisseur entre 3 et 10 Mm. Ces protubérances ont
de plus une durée de vie importante, en moyenne de 50 jours pour celles situées
aux basses latitudes et en moyenne 140 jours pour celles situées aux hautes
latitudes. Ces protubérances étant liées à de grandes zones unipolaires, c’est à
dire de larges régions du Soleil ayant un champ magnétique faible, le gradient
de champ magnétique au niveau de la PIL associée à une protubérance calme
est faible.
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Ce sont ces protubérances qui peuvent expliquer les anti-corrélations stellaires
discutées dans le chapitre 6.
Les protubérances actives
Elles se produisent au niveau des PIL aux seins des régions actives et ne sont
donc observables qu’entre ±30◦ de latitude, là où se trouvent les régions actives.
Ces protubérances sont plus petites et plus fines que les protubérances calmes,
avec une longueur d’environ 10 Mm et une hauteur de 2,5 Mm. Elles vivent éga-
lement moins longtemps, avec une durée de vie comprise entre quelques heures
et quelques jours. Puisque ces protubérances sont liées à des régions actives,
et donc à des champs magnétiques fort, le gradient de champ magnétique au
niveau de la PIL des protubérances est fort.
Pour finir, ces deux types de protubérances peuvent se présenter sous deux
formes : sinistral ou dextral. La protubérance est dite dextral (réciproquement
sinistral) si la direction du champ magnétique pointe vers la droite (réciproque-
ment gauche) vue de la polarité positive.
A.2 Structure
Les protubérances solaires sont loin d’être de simples rubans de plasma en
suspension dans l’atmosphère solaire. La structure fine des protubérances est
en réalité très complexe. Une protubérance se compose de 3 parties principales.
La première est la colonne vertébrale (ou spline) qui s’étend le long de l’axe
de la protubérance et qui constitue sa partie principale. On trouve ensuite les
pieds de la protubérance qui constituent les extrémités de la protubérance et
sont les régions d’où émerge le champ magnétique associé à la protubérance
(à vérifier). Pour finir, la troisième et dernière partie principale des protubé-
rances est les barbes. Il s’agit de petite excroissance de plasma se développant
de part et d’autre de la colonne vertébrale de la protubérance. Ces barbes sont
associées à des patchs de polarité parasite situés à proximité de l’axe de la pro-
tubérance (Martin et Echols, 1994). Les barbes peuvent être soit orientées
vers la droite (right-bearing), soit vers la gauche (left-bearing). Martin, Mar-
quette et Bilimoria, 1992 ont montré que les barbes orientés à droite se situé
sur les filaments dextral, tandis que les filaments sinistral portent des barbes
orienté vers la gauche.
Pour finir, une protubérance n’est pas constituée d’un long et unique ruban
de plasma, mais d’une multitude de petits fils d’une largeur d’environ 100 km
et d’une longueur comprise entre 3 et 20 Mm (Fig. A.2), et dont la durée de
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vie n’est que de quelques minutes (Lin, Martin et Engvold, 2008). Les fils
constituant les protubérances calmes sont plus petits que ceux constituant les
filaments des régions actives.
Figure A.2 – Panneau supérieur : Vue soleil entière le 26 août
2003. Panneau du bas : Zoom sur la zone F3 obtenue par le
Swedish Solar Telescope. La structure fine du filament devient
alors visible. Source : Lin et al., 2005
A.3 Formation, évolution et éruption
La formation et l’évolution des protubérances sont un sujet encore aujour-
d’hui très débattu. Nous ne ferrons pas ici une revue exhaustive de tous les
modèles de formation, nous préférons renvoyer le lecteur vers Jean-Claude
Vial, 2015 et Parenti, 2014 qui offre une vision beaucoup plus complète et
détaillée du sujet. Nous n’évoquerons ici que les principales contraintes obser-
vationnelles sur la formation des protubérances et expliquons brièvement les
quatre principaux modèles de formation.
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Grâce à plus d’un siècle d’observation des protubérances, des contraintes sur
les modèles d’observations ont pu être définies. Les modèles doivent notamment
pouvoir reproduire :
— la grande diversité au niveau de l’emplacement et de la durée de vie des
protubérances
— la dynamique importante du plasma à l’intérieur de la protubérance, avec
des vitesses atteignant entre 10 et 70 km.s−1
— le plasma de la protubérance apparaît en général directement haut dans
la couronne solaire, mais provient de la chromosphère
— les protubérances présentent une structure fine complexe
— la terminaison des barbes provenant de la protubérance est difficilement
observable, et le phénomène empêchant le collapse de ces barbes n’est
pas clairement compris
À partir de ces observations et des contraintes qu’elles apportent, quatre
modèles principaux ont pu être élaborés :
Modèle d’injection
Ce modèle suppose que des reconnexions magnétiques ont lieu entre le champ
magnétique du canal de la protubérance et le champ magnétique provenant
de dipôle émergeant. Ces reconnexions auraient pour effet d’éjecter du plasma
chromosphérique qui viendrait créer et faire croître la protubérance.
Modèle de lévitation
Dans ce modèle, lors de l’émergence du champ magnétique de la protubérance,
du plasma chromosphérique est piégé dans l’enchevêtrement du champ ma-
gnétique et est transporté avec le champ magnétique jusque dans la couronne
solaire.
Modèle d’évaporation-condensation
Ce modèle propose qu’au niveau des pieds de la protubérance, des phénomènes
de chauffage provoquent l’évaporation du plasma chromosphérique. Ce plasma
évaporé s’élève alors dans l’atmosphère solaire en suivant les lignes de champ de
la protubérance et vient se condenser au niveau du sommet de la protubérance.
Modèle de convection magnéto thermique
Dans ce modèle (Berger et al., 2011), le plus récent des trois, le champ ma-
gnétique torsadé de la protubérance forme des bulles magnétiques à l’intérieur
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du Soleil, sous la protubérance. Ces bulles, chauffées via des reconnexions ma-
gnétiques ou des ondes Alfvén, montent dans l’atmosphère solaire grâce à la
poussée d’Archimède et viennent former et entretenir la protubérance.
Nous n’avons présenté et de manière très succincte l’idée générale derrière
chaque modèle. Une explication plus détaillée, avec notamment une présentation
des points forts et faibles de chaque modèle, est donnée dans le chapitre 10 de
Jean-Claude Vial, 2015.
Figure A.3 – Principe simplifié d’une éruption solaire. Source :
L. Klein
Avec le temps, les mouvements photosphériques peuvent perturber le champ
magnétique à l’origine de la protubérance et le rendre instable. L’énergie stockée
sous forme magnétique va alors se dissiper en quelques minutes. Ce phénomène
est appelé une éruption solaire. La figure A.3 illustre de manière simplifiée la
manière dont se déroule d’une éruption. La figure A.3 (a) montre la configuration
initiale avec la protubérance stable dont le champ magnétique est ancré dans
la photosphère. Sous l’effet des mouvements photosphériques, la protubérance
devient instable (Fig. A.3 (b)). Les lignes de champ magnétique se resserrent
et une nappe de courant se forme au niveau du « rétrécissement » des lignes de
champ. À ce niveau-là une reconnexion magnétique va s’opérer (Fig. A.3 (c)),
et deux boucles chaudes (T ≥ 2× 106 K) vont se créer, une de chaque côté du
point de reconnexion. La première boucle en dessous du point de reconnexion
émet principalement en rayons X et en UV. Les particules dans cette boucle sont
accélérées et viennent percuter la chromosphère(Fig. A.3 (d)). L’autre boucle
au-dessus du point de reconnexion éjecte le plasma qui y est prisonnier dans
l’espace, avec éventuellement une onde de choc en amont(Fig. A.3 (d)). Cette
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éjection porte le nom d’éjection de masse coronale (CME) et se déploie dans
l’espace interplanétaire.
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Étude des contrastes solaires dans le domaine UV
Résumé : 
Comprendre les variations de l’irradiance solaire, notamment dans le domaine UV, est essentiel pour les
modèles climatiques. Les modèles d’irradiance sont précieux pour reconstruire l'irradiance solaire spectrale
(SSI) en l'absence d'observations ou lorsque celles-ci manquent de stabilité. Cependant, ils font certaines
hypothèses sur les structures solaires. Nous visons ici à contraindre ces hypothèses en caractérisant le
contraste UV des structures solaires. Grâce aux données du satellite Solar Dynamic Observatory (SDO)
entre 2010 et 2016, nous quantifions pour la première fois les contrastes dans l'UV. L'étude du contraste des
structures solaires et de leur segmentation montre que des seuils photométriques sont nécessaires pour
segmenter  correctement  les  structures  solaires,  principalement  en  UV,  en  raison  de  la  coexistence  de
structures sombres et brillantes pour la même valeur du champ magnétique. Certains pixels classés parmi le
Soleil calme par le modèle SATIRE-S appartiennent en fait aux facules, mais ils sont trop peu nombreux
pour avoir un impact sur les reconstructions de SSI. Nos résultats soulignent l'importance des observations
multi-longueurs d'onde pour mieux contraindre l'identification des structures. Distinguer réseau et facule est
essentiel  pour reconstruire la SSI sur une longue période,  et  la prise en compte de la dépendance du
contraste du réseau par rapport au champ magnétique améliore la reconstruction de la SSI. Enfin, nous ne
trouvons aucun indice de variations du contraste durant le cycle solaire.
Nous présentons aussi des résultats sur les corrélations entre les émissions Hα et Ca II des étoiles de type
solaire.  Nous montrons que l’hypothèse de  Meunier  et  al.,  2009 pour expliquer  les anti-corrélations de
certaines étoiles est confirmée par nos résultats.
Mots clés : Physique solaire, Astrophysique, Irradiance, Physique stellaire
 Study of solar contrasts in the UV domain
Summary : 
Understanding solar irradiance variations,in particular in the ultraviolet wavelength range, is essential  for
climate modelling. Solar irradiance models are precious for reconstructing the spectral solar irradiance (SSI)
in the absence of observations or when they lack stability. However, they come with their assumptions. Here
we aim here to constrain these in the UV by characterising the contrast of solar magnetic features in the UV.
From solar images taken by the Solar Dynamic Observatory (SDO) between 2010 and 2016, we quantify UV
contrasts the first time. The study of the contrast of the solar structures and their segmentation shows that
photometric thresholds are necessary to properly segment solar structures, mainly in the UV, because of the
coexistence of both dark and bright structures for the same value of the magnetic field. Some pixels that are
classified as quiet-Sun by the SATIRE-S model actually belong to faculae, but they are too few to have a
significant  impact  on  SSI  reconstructions.  Our  results  highlight  the  importance  of  multi-wavelength
observations for better constraining the identification of structures. Distinguishing network and faculae is
essential for such reconstructions over a long period, and using a network with magnetically variable contrast
improves SSI reconstruction, Finally, we find no evidence of contrast variations during the solar cycle.
We also present results on the correlations between Hα and Ca II emissions of Sun-like stars. We show that
the hypothesis of Meunier et al., 2009 to explain the anti-correlations of certain stars corresponds to our
observations.
Keywords : Solar physics, Astrophysics, Irradiance, Stellar physics
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